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Resumo
Ha´ cerca de vinte anos, dois grupos de pesquisadores estudaram o brilho aparente
das supernovas do tipo Ia (SNe Ia) e, de forma independente, descobriram que a expan-
sa˜o atual do universo e´ acelerada. Esta descoberta lanc¸ou a astronomia para a era da
energia escura, componente energe´tica que, dentro da teoria da relatividade geral, e´ a
responsa´vel pela acelerac¸a˜o co´smica. Pore´m, a presenc¸a de uma opacidade co´smica nos
dados de supernovas pode imitar o comportamento de uma componente escura. Hoje em
dia, embora a acelerac¸a˜o co´smica seja sustentada por outras observac¸o˜es astronoˆmicas,
uma poss´ıvel presenc¸a de opacidade nos dados das SNe Ia pode levar a erros nas estimati-
vas de paraˆmetros cosmolo´gicos. Assim, va´rios trabalhos na literatura teˆm investigado a
hipo´tese da transpareˆncia do Universo utilizando medidas de distaˆncias de luminosidade
de velas-padra˜o, como supernovas do tipo Ia (SNe Ia) e gamma ray bursts (GRBs), e de
distaˆncias obtidas pela taxa de expansa˜o de Hubble H(z), sendo estas u´ltimas indepen-
dentes da hipo´tese de transpareˆncia co´smica. Nesta dissertac¸a˜o, no´s fazemos uma revisa˜o
bibliogra´fica sobre estes trabalhos, nos quais foram usados dados de SNe Ia, GRBs e H(z).
Novos limites sobre a opacidade foram colocados com os mais recentes dados de GRBs e
H(z) no contexto do modelo padra˜o da cosmologia. Os resultados obtidos mostraram que
a hipo´tese da transpareˆncia co´smica esta´ em acordo com os dados, pore´m, os resultados
vindos das observac¸o˜es de GRBs, que alcanc¸am z > 9, onde z e´ o redshift, na˜o excluem a
presenc¸a de alguma fonte de opacidade com alto grau de confianc¸a estat´ıstica.
Palavras-chave: Cosmologia Observacional, Gamma-Ray Burst, Opacidade Co´s-
mica.
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Abstract
About twenty years ago, two groups of researchers studying the apparent brightness
of type Ia supernovae (SNe Ia), independently discovered that the current expansion of
the universe is accelerated. This discovery launched astronomy into the dark energy
era, an energy component that, within the theory of general relativity, is responsible for
the cosmic acceleration. However, the presence of a cosmic opacity in SNe Ia data may
mimic the behavior of a dark component. Nowadays, although the cosmic acceleration
is supported by other astronomical observations, a possible presence of opacity in the
SNe Ia data can lead to errors in the cosmological parameter estimates. Thus, several
works in the literature have investigated the universe’s transparency hypothesis using
measurements of luminosity distances of standard candles, such as SNe Ia and gamma
ray bursts (GRBs), and distances obtained of the cosmic expansion rate H(z). These last
ones being independent of the cosmic transparency hypothesis. In this dissertation, we
make a bibliographical review on these works and new limits on opacity were placed with
the latest data of GRBs and H(z) in the context of the standard model. We have found
that the cosmic transparency hypothesis is in agreement with the data, but the results
from the observations of GRBs, which reach z > 9, where z is the it redshift, do not
exclude the presence of some source of opacity with a high degree of statistical confidence.
Keywords: Observational Cosmology, Gamma-Ray Burst, Cosmic Opacity.
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Cap´ıtulo 1
Introduc¸a˜o
A Cosmologia e´ a cieˆncia que investiga a origem, a evoluc¸a˜o, a estrutura e o destino
final do Universo. Como qualquer campo da cieˆncia, a cosmologia envolve a formac¸a˜o de
teorias e hipo´teses sobre o Universo e faz previso˜es espec´ıficas para fenoˆmenos testa´veis
atrave´s da observac¸a˜o. A Cosmologia como cieˆncia propriamente dita comec¸ou a ser de-
senvolvida em 1917, logo apo´s o surgimento da Teoria da Relatividade Geral (TRG), em
1915, concebida por Albert Einstein [1]. A TRG fornece uma descric¸a˜o unificada da gravi-
dade como uma propriedade geome´trica do espac¸o-tempo, ou seja, ela define a gravidade
como o resultado da deformac¸a˜o do espac¸o-tempo diante da presenc¸a da massa-energia.
Em 1917, Einstein aplicou a TRG ao Universo, dando in´ıcio a` cosmologia relativ´ıstica.
Em suma, Einstein acrescentou a`s suas equac¸o˜es de campo uma constante cosmolo´gica,
que contrabalanceava a gravidade e gerava um modelo de universo esta´tico [2]. Seu mo-
delo e´ baseado no princ´ıpio cosmolo´gico (muitas vezes chamado de princ´ıpio copernicano).
Este princ´ıpio se baseia na ideia de que na˜o existem observadores ou locais privilegiados
no Universo, em particular, o Universo e´ espacialmente Homogeˆneo e Isotro´pico em largas
escalas. O princ´ıpio cosmolo´gico e´ fundamental para Cosmologia relativ´ıstica sendo bem
corroborado pelas observac¸o˜es da radiac¸a˜o co´smica de fundo e distribuic¸a˜o de mate´ria em
larga escala [3, 4].
Apo´s o modelo de Einstein, muitos outros modelos cosmolo´gicos foram propostos.
Ainda em 1917, por exemplo, o astroˆnomo holandeˆs Willem de Sitter obteve um modelo
cosmolo´gico estaciona´rio simplesmente removendo toda a mate´ria do Universo [5]. Poste-
riormente, Alexander Friedmann, baseando-se no princ´ıpio cosmolo´gico e, diferentemente
das soluc¸o˜es esta´ticas de Einstein e de Sitter, usou as equac¸o˜es da TRG de Einstein para
construir soluc¸o˜es dinaˆmicas para o Universo com curvatura positiva (1922) [6] e com cur-
vatura negativa (1924) [7]. As mesmas soluc¸o˜es foram descobertas de forma independente
por George Lamaˆıtre [8], Howard Robertson [9] e Arthur Walker [10]. Esta abordagem
evoluciona´ria do Universo, reforc¸ada com a evideˆncia observacional da expansa˜o co´smica
descoberta por Edwin Hubble em 1929 [11], juntamente com seu colaborador Milton Hu-
mason, abriu caminho para a enta˜o chamada teoria do big bang. De acordo com esta,
o Universo emergiu de um estado primordial denso e quente. Apo´s alguns segundos, o
Universo esfriou o suficiente para permitir a formac¸a˜o de certos nu´cleos atoˆmicos. A te-
oria preveˆ com muito sucesso a formac¸a˜o de hidrogeˆnio, he´lio e l´ıtio. Suas abundaˆncias
sa˜o corroboradas com evideˆncias observacional atuais. Cerca de 380.000 anos depois, o
Universo esfriou o suficiente para formar os primeiros a´tomos e liberar fo´tons em todas as
direc¸o˜es. A radiac¸a˜o que tambe´m preenchia o Universo ficou enta˜o livre para viajar pelo
espac¸o. Esta luz remanescente do universo primordial e´ chamada de Radiac¸a˜o Co´smica
de Fundo (RCF) - observada hoje sob a faixa de microondas e com uma temperatura
de T ≈ 2, 726K. Esta radiac¸a˜o de fundo foi prevista inicialmente por Alpher, Herman
e Gamow atrave´s de seu estudo da nucleoss´ıntese primodial (abundaˆncia e formac¸a˜o dos
primeiros a´tomos) [12]. Esta previsa˜o foi confirmada posteriormente em 1965 atrave´s da
descoberta acidental feita pelos f´ısicos americanos Arno A. Penzias e Robert W. Wilson
[13].
Os pilares observacionais supracitados, tais como a existeˆncia da radiac¸a˜o co´smica
de fundo; a TRG, as estruturas de larga escala; a abundaˆncia de a´tomos primordiais leves,
e a expansa˜o do Universo, fundamentam a teoria do big bang, tendo como modelo padra˜o
o modelo ΛCDM (do ingleˆs Lambda Cold Dark Matter - mate´ria escura fria)1.
Em meados dos anos 1990, o melhoramento de instrumentos astronoˆmicos tais
como telesco´pios espaciais e sate´lites, consolidou a Cosmologia como uma cieˆncia de pre-
cisa˜o, sendo poss´ıvel determinar paraˆmetros cosmolo´gicos com altos n´ıveis de confianc¸a
estat´ıstica. Em 1992, um estudo mostrou os primeiros resultados detalhados das anisotro-
pias da RCF [14]. Em 1998, atrave´s da observac¸a˜o de supernovas do tipo Ia, duas equipes
independentes de astroˆnomos descobriram que a expansa˜o do Universo esta´ acelerando, e
a principal evideˆncia desta descoberta veio das obervac¸o˜es das distaˆncias de luminosidade
de supernovas do tipo Ia que. Tais distaˆncias se mostraram superiores ao que se esperaria
1Muitas vezes tambe´m chamado de Modelo de Concordaˆncia do Big Bang.
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em modelos desacelerados [15] e [16], o que representava um escurecimento no brilho das
supernovas do tipo Ia.
Estes resultados levaram a comunidade cient´ıfica a crer que o espac¸o esta´ permeado
por um flu´ıdo de pressa˜o negativa denominado “energia escura”, que seria o responsa´vel
pela acelerac¸a˜o do Universo. Tais observac¸o˜es, juntamente com a ideia da me´trica ho-
mogeˆnea e isotro´pica de Friedman-Lemaitre-Robertson-Walker pressupo˜em um universo
transparente, ou seja, um universo onde fo´tons atravessam o espac¸o-tempo e chegam ao
observador em quantidades conservadas. Entretanto, desde a descoberta da acelerac¸a˜o,
ha´ um debate sobre a causa deste escurecimento (ou aumento considera´vel das distaˆncias
de luminosidade) das supernovas, o que pode apontar para poss´ıveis efeitos de opacidade
co´smica. Embora hoje a acelerac¸a˜o seja corroborada por outras observac¸o˜es independen-
tes, a presenc¸a de opacidade ou alguma fonte exo´tica de fo´tons podem levar a estimativas
incorretas dos paraˆmetros cosmolo´gicos, quando investigados pelo brilho das SNe Ia.
Muitos autores teˆm investigado efeitos de opacidade que podem explicar pelo menos
parte da diminuic¸a˜o do brilho das Supernovas do tipo Ia (SNe Ia). Alguns destes sugegiram
mecanismos alternativos que poderiam estar imitando o comportamento de energia escura.
Por exemplo, foram investigados poss´ıveis efeitos evoluciona´rios nos eventos de SNe Ia
[17] [18], bolha local de Hubble [19] [20], gravidade modificada [21] [22] [23], fontes de
atenuac¸a˜o da luz [24] [25] e a existeˆncia de part´ıculas tipo-axion [26] [27] e outros cena´rios
da f´ısica exo´tica que poderiam levar a` diminuic¸a˜o (ou em alguns casos ao aumento) do
brilho das SNe Ia. Tal diminuic¸a˜o, que e´ o princ´ıpal tema desta dissertac¸a˜o, e´ atualmente
investigada atrave´s do chamado paraˆmetro de opacidade co´smica ou transpareˆncia, que
relaciona o nu´mero de fo´tons que chega ao observador e o nu´mero de fo´tons emitidos pela
fonte.
Atualmente, diversos autores teˆm usado a enta˜o chamada Relac¸a˜o de Dualidade
de Distaˆncias Co´smicas (RDDC) ou relac¸a˜o de Etherington [28], dada por DL(z) =
(1 + z)2DDA(z), que relaciona a distaˆncia de luminosidade (DL) com a distaˆncia de diaˆ-
metro angular (DDA) e o redshift, para testar a opacidade co´smica ou a conservac¸a˜o do
nu´mero de fo´tons. A ideia ba´sica aqui e´ confrontar distaˆncias de diaˆmetro angular, que
independem da conservac¸a˜o do nu´mero de fo´tons, com distaˆncias de luminosidade, que
dependem. Entretanto, nem sempre e´ poss´ıvel fazer isso de forma independente de modelo
cosmolo´gico, como vamos explicar mais adiante nesta dissertac¸a˜o. A RDDC e´ va´lida em
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um universo transparente e onde a gravidade e´ uma teoria me´trica. Por exemplo, em [29],
os autores utilizaram distaˆncias de luminosidade (DL) extra´ıdas de SNe Ia e distaˆncias
de diaˆmetro angular (DDA) extra´ıdas de gala´xias de ra´dio FRIIb e fontes de ra´dio ultra
compactas para testar uma poss´ıvel nova f´ısica com base numa generalizac¸a˜o da RDDC.
Outros autores, como vemos na refereˆncia [30], investigaram o efeito Sunyaev-
Zel’dovich medido das DDA de aglomerados de gala´xias e observaram uma forte depen-
deˆncia do efeito no que se refere a` RDDC. Em [31], foram investigadas as medidas da
frac¸a˜o de massa do ga´s de aglomerados de Gala´xia atrave´s observac¸o˜es do efeito Sunyaev-
Zeldovich e observac¸o˜es do brilho da superf´ıcie em raios-X e na˜o encontraram nenhuma
violac¸a˜o significativa da RDDC. Atrave´s da combinac¸a˜o de dados de SNe Ia com o paraˆ-
metro de Hubble, H(z), e considerando um modelo ΛCDM plano, os autores da refereˆncia
[26] testaram a opacidade co´smica atrave´s de uma modificac¸a˜o na relac¸a˜o de Etherington
dada por DL = DDA(1 + z)
2+. Estes resultados foram atualizados por [27]. Usando a
mesma RDDC modificada apresentada em [26] e [27], os autores de [32] usaram distaˆncias
de luminosidade de dados de H(z), que independem da conservac¸a˜o do nu´mero de fo´tons,
e de SNe Ia para testar a opacidade independentemente de qualquer modelo cosmolo´gico.
Por outro lado, os autores da refereˆncia [33] usaram dados de gamma-ray bursts (GRBs)
em conjunto com dados de SNe Ia e H(z) para impor limites no paraˆmetro de opacidade
co´smica () em altos redshift.
A presente dissertac¸a˜o tem como objetivo apresentar e discutir as mais recentes
investigac¸o˜es da opacidade co´smica sob diferentes abordagens metodolo´gicas, nas quais
usou-se fontes de luminosidade, tais como SNe Ia, H(z) e GRBs. Esta dissertac¸a˜o esta´
estruturada em mais quatro cap´ıtulos, e se estrutura da seguinte forma:
No cap´ıtulo 2, sera´ apresentada uma breve abordagem sobre a Cosmologia Mo-
derna, mostrando os principais aspectos como a relatividade geral, a me´trica FLRW e as
equac¸o˜es de Friedmann. Tambe´m veremos alguns importantes paraˆmetros cosmolo´gicos
e as medidas de distaˆncias co´smicas. No fim do cap´ıtulo, sera´ abordada uma introduc¸a˜o
sobre a opacidade co´smica vinculada a` acelerac¸a˜o do Universo.
No cap´ıtulo 3, abordaremos alguns observa´veis cosmolo´gicos que sera˜o objetos
de investigac¸a˜o no presente trabalho, tais como as SNe Ia, medidas de H(z) e as GRBs
(eventos astrof´ısicos ainda desconhecidos, pore´m de grande importaˆncia para a cosmologia
observacional, uma vez que sa˜o consideradas velas-padra˜o e sa˜o considerados os eventos
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luminosos mais violentos e brilhantes do Universo). Tambe´m sera´ apresentada a relac¸a˜o
de Amati, uma importante correlac¸a˜o fenomenolo´gica usada na calibrac¸a˜o das DL das
GRBs para testar a opacidade co´smica.
No cap´ıtulo 4, sera´ feita uma revisa˜o de recentes trabalhos envolvendo os limites
no paraˆmetro de opacidade e teste da transpareˆncia co´smica. No fim do cap´ıtulo, sera´
enfatizado um recente trabalho onde foram usados dados de H(z), SNe Ia e distaˆncias
de luminosidade de GRBs para testar a opacidade em altos redshifts atrave´s dos cena´rios
cosmolo´gicos ΛCDM e XCDM planos. No fim do cap´ıtulo, sera´ apresentado um novo
limite extra´ıdo de dados atuais de GRBs e H(z).
No quinto e u´ltimo cap´ıtulo, sera˜o apresentadas as concluso˜es referentes a` esta
dissertac¸a˜o e as perspectivas para trabalhos futuros.
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Cap´ıtulo 2
Elementos da Cosmologia Moderna
2.1 Modelo Padra˜o da Cosmologia
Sob um ponto de vista cient´ıfico, um modelo cosmolo´gico e´ uma representac¸a˜o
matema´tica do Universo e dos paraˆmetros f´ısicos que o caracterizam, e que e´ pass´ıvel de
testabilidade.
A Cosmologia Moderna hoje dispo˜e de um dos mais consistentes modelos para
descrever a dinaˆmica e evoluc¸a˜o do Universo: o Modelo Padra˜o da Cosmologia (MPC),
tambe´m conhecido como ΛCDM , dentro da teoria do Big Bang1. O MPC e´ baseado
no modelo padra˜o da f´ısica das part´ıculas e se alicerc¸a sob seis pilares teo´ricos e obser-
vacionais2, tais como: i) a existeˆncia e a estrutura da RCF; ii) a TRG; iii) o princ´ıpio
cosmolo´gico; iv) a formac¸a˜o de estruturas em larga escala; v) a abundaˆncia de elementos
leves (deute´rio, he´lio-3, he´lio-4, e l´ıtio) que foram formados no universo primordial e vi)
a pro´pria expansa˜o do Universo, descoberta por Edwin Hubble em 1929 [11]. Ademais,
o MPC na˜o so´ explica a dinaˆmica do fundo homogeˆneo do Universo, mas tambe´m, de
forma satisfato´ria, descreve o universo perturbado: a origem, a evoluc¸a˜o e, finalmente, a
formac¸a˜o das estruturas de grande escala.
1O termo foi cunhado pejorativamente por Fred Hoyle, defensor do modelo cosmolo´gico alternativo
chamado Estado Estaciona´rio
2O modelo padra˜o da Cosmologia foi consolidado em 1922 pelo f´ısico russo Alexander Friedmann, a
partir de aplicac¸o˜es das equac¸o˜es de campo da teoria da relatividade geral de Einstein
2.1.1 A Radiac¸a˜o Co´smica de Fundo
Um dos pilares observacionais nos quais o MPC se baseia e´ a radiac¸a˜o co´smica
de fundo, prevista inicialmente a partir de um importante trabalho desenvolvido por
Ralph Alpher, Robert Herman e George Antonovich Gamow3. O trabalho de Alpher
et al. (1948) [12] previu a existeˆncia desta radiac¸a˜o que, por sua vez, foi descoberta e
confirmada experimentalmente por Arno Penzias e Robert Woodrow Wilson em 1965[13],
e constituiu um grande suporte observacional da Cosmologia Moderna. A origem da RCF
e´ rastreada atrave´s da histo´ria te´rmica do Universo.
Apo´s o chamado tempo de Planck, tP ∼ 10−43s, o Universo encontrava-se em um
estado muito quente (TP ∼ 1032K) e muito denso. Era constitu´ıdo basicamente por um
plasma. O Cosmos era totalmente dominado pela radiac¸a˜o. Nesta e´poca, as quatro forc¸as
fundamentais da natureza - a forc¸a fraca, a forc¸a forte, o eletromagnetismo e a gravidade
- estavam unidas. A gravidade foi a primeira forc¸a a se separar das demais, dando origem
a` Era das GUT’s (teorias de grande unificac¸a˜o) em TGU ∼ 1029K e tGU ∼ 10−39s 4.
Apo´s um per´ıodo de expansa˜o acelerada chamada de Inflac¸a˜o, em t ∼ 10−37s,
segundo o modelo Inflaciona´rio [34], o Universo se expandiu de forma acelerada, desco-
nectando as regio˜es do espac¸o que antes estavam conectadas. Ao final da inflac¸a˜o, o
universo evoluiu para um esta´gio de temperatura suficientemente baixa para produzir
fo´tons e as outras part´ıculas do MPC, na chamada era dos Quarks. Neste per´ıodo, um
vasto nu´mero de quarks e antiquarks se formaram a partir de energia e se aniquilaram de
volta a ela. Glu´ons e outras part´ıculas mais exo´ticas tambe´m apareceram. Logo apo´s, na
era dos Ha´drons, quarks e antiquarks comec¸aram a se combinar para formar as part´ıculas
chamadas ha´drons, que incluem ba´rions (pro´tons e neutrons), antiba´rions e me´sons. Em
seguida, cerca de 1 milione´simo de segundo apo´s o big bang, temos a Era Leptoˆnica, na
qual os fo´tons converteram sua energia em pares de ele´trons (e+) e po´sitrons (e-) e estes,
por sua vez, se aniquilaram em seguida [35]. Uma pequena assimetria com origem ainda
na˜o explicada no nu´mero de part´ıculas e antipart´ıculas resultou no predomı´nio da mate´ria
sobre a antimate´ria, observada no Universo atual.
A medida que o Universo se expandia e se tornava mais frio e arrefecido, o plasma
3Os argumentos de seu trabalho foram baseados no artigo de 1927 do padre belga George Edouard
Lemaˆıtre.
4Temperatura da Grande Unificac¸a˜o e Tempo de Grande Unificac¸a˜o, respectivamente
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e a radiac¸a˜o se tornaram menos densos e com menos energia. Nos primeiros treˆs minutos
apo´s o Big Bang, na Era da Nucleoss´ıntese Primordial [36], a temperatura do Universo
era de cerca de T ∼ 1010K, suficiente para o surgimento dos primeiros nu´cleos atoˆmicos -
deute´rio, he´lio-3, he´lio-4 e uma pequena quantidade de l´ıtio, mas na˜o havia formac¸a˜o de
elementos mais pesados. No fim do desacoplamento radiac¸a˜o-mate´ria, o Universo tinha
uma temperatura de T ∼ 3000K. Isto corresponde a uma energia de cerca de 0,25 eV,
que e´ muito menor do que a energia de 13,6 eV de ionizac¸a˜o do hidrogeˆnio [37]. Assim,
os fo´tons deixaram de interagir com os pro´tons, ficando livres para permear o Universo e
formar a Radiac¸a˜o Co´smica de Fundo, no per´ıodo que Peebles chamou apropriadamente
de Era da Recombinac¸a˜o ou Desacoplamento [38].
A RCF e´ o sinal eletromagne´tico proveniente da Era da Recombinac¸a˜o, ha´ cerca
de 380.000 anos apo´s o big bang. Hoje, ela constitui de um espectro de corpo negro a
uma temperatura de 2, 726±0, 002K. A radiac¸a˜o espectral atinge picos a 160, 23GHz, no
intervalo de frequeˆncias de micro-ondas. A RCF permeia todo o fundo co´smico e atinge a
Terra em todas as direc¸o˜es e foi capturada acidentalmente por Penzias e Wilson em 1965.
A radiac¸a˜o do corpo negro tem um espectro de frequeˆncia caracter´ıstico e cont´ınuo, que
depende apenas da temperatura do corpo. Este espectro e´ denominado espectro de Planck
e a relac¸a˜o entre sua temperatura T e sua frequeˆncia ν e´ dada pela Lei de Planck :
Bν(T ) =
2hν3
c2
1
e
hν
KBT − 1
(2.1)
onde Bν(T ) e´ brilho por unidade de frequeˆncia ν, h e´ a constante de Planck, kB e´ a
constante de Boltzman e c e´ a velocidade da luz.
A densidade de energia dos fo´tons em um intervalo de frequeˆncia dν sobre um certo
ν e´ dado por [39]:
(ν)dν =
8pih
c3
ν3
e
hν
KBT − 1
dν (2.2)
No momento da sua dissociac¸a˜o, fo´tons diferentes foram liberados de regio˜es do
espac¸o com potencial gravitacional ligeiramente diferente. Uma vez que os fo´tons se
deslocavam para o vermelho a` medida que escalavam os potenciais gravitacionais, os
fo´tons de algumas regio˜es tinham um redshift ligeiramente maior do que aqueles de outras
regio˜es, dando origem a uma pequena anisotropia de temperatura na RCF. Em escalas
menores, a evoluc¸a˜o do plasma levou a diferenc¸as intr´ınsecas na temperatura ponto a
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ponto. Nesse sentido, a RCF carrega consigo uma impressa˜o digital das condic¸o˜es iniciais
que finalmente deram origem a`s estruturas do Universo hoje, como os aglomerados de
gala´xias entre outras estruturas em larga escala.
Figura 2.1: O famoso mapa da anisotropia da radiac¸a˜o co´smica de fundo, formado a partir de dados
recolhidos pela espac¸onave da missa˜o COBE, lanc¸ada pela NASA em 1989. (Fonte: NASA Goddard
Space Flight Center)
Com o objetivo de analisar detalhadamente estas anisotropias da RCF, em 1989
foi lanc¸ado o sate´lite COBE (sigla do ingleˆs Cosmic Background Explorer). Em 1992, Os
primeiros resultados do sate´lite COBE surgiram atrave´s de seus treˆs principais instrumen-
tos: O DMR (Differential Microwave Radiometer) mapeou as anisotropias e as flutuac¸o˜es
de temperatura de corpo negro da RCF da ordem de ∆T
T
∼ 10−5[14] (ver figura 2.2). O
instrumento DIRBE (Diffuse InfraRed Background Experiment) mapeou a RCF na re-
gia˜o difusas do ce´u na regia˜o do infravermelho distante ao infravermelho pro´ximo, ale´m
de estudar a poeira interplaneta´ria (IPD) e intergala´ctica [40]. O FIRAS (Far-InfraRed
Absolute Spectrophotometer), que observou o ce´u em uma escala angular de aproximada-
mente 7◦, confirmou que a RCF possui um espectro de corpo negro quase perfeito com a
temperatura de 2, 726± 0, 002K[41] (ver figura 2.2). Nesse sentido, e´ poss´ıvel afirmar que
o experimento COBE inaugurou a era da cosmologia de precisa˜o observacional.
Outras medidas mais detalhadas das anisotropias da radiac¸a˜o foram realizadas
pelos sate´lites WMAP (Wilkinson Microwave Anisotropy Probe), entre 2001 e 2010[42] e
-pelo sate´lite Planck entre 2009 a` 2013[43].
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Figura 2.2: Gra´fico do espectro de RCF, o espectro de corpo negro mais precisamente medido na natureza.
A curva verde representa o espectro de corpo negro teo´rico e as barras de erros (em vermelho), representam
os valores medidos pelo instrumento FIRAS do COBE. (Fonte: https://cosmictimes.gsfc.nasa.gov).
2.1.2 O Princ´ıpio Cosmolo´gico
A ideia central da cosmologia moderna e´ a premissa de que o lugar onde ocupamos
no cosmos na˜o e´ especial ou que na˜o existem lugares privilegiados. Isto e´ conhecido
como o Princ´ıpio Cosmolo´gico5, que e´ uma variac¸a˜o do Princ´ıpio Copernicano6. Ha´
duas consequeˆncias estruturais testa´veis que suportam esse princ´ıpio: a homogeneidade,
que e´ a confirmac¸a˜o de que o Universo - e seus paraˆmetros observacionais - parecem os
mesmos para qualquer observador em qualquer ponto; e a isotropia, que diz que O Universo
parece o mesmo para qualquer direc¸a˜o que se observa. Estas propriedades sa˜o va´lidas em
5O termo Princ´ıpio Cosmolo´gico foi introduzido por Einstein em 1927 e cunhado por Edward A. Milne
em 1930.
6Cope´rnico propoˆs que o movimento dos planetas pode ser explicado por refereˆncia a uma suposi-
c¸a˜o de que o Sol - e na˜o a Terra - esta´ centralmente localizado e estaciona´rio. Na metade do se´culo
XX, o matema´tico e cosmo´logo anglo-austr´ıco Hermann Bondi (1919 - 2005) cunhou o termo “Princ´ıpio
Copernicano”em alusa˜o a`s ideias helioceˆntricas de Cope´rnico.
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largas escalas (acima de 140 Mpc7) [3, 4]. A partir do princ´ıpio cosmolo´gico [44], foi
poss´ıvel construir modelos cosmolo´gicos, incluindo o MPC. Apesar de sua importaˆncia e
das evideˆncias que o corroboram, o princ´ıpio cosmolo´gico na˜o e´ exato. Esse argumento
se justifica, tendo em vista que os resultados do sate´lite COBE mostram a existeˆncia de
minu´sculas anisotropias na RCF. Estas anisotropias foram responsa´veis pela formac¸a˜o de
estrelas, gala´xias, aglomerados e todas as estruturas em grande escala do nosso Universo
[45].
O Princ´ıpio Cosmolo´gico coloca fortes restric¸o˜es matema´ticas sobre a geometria
permiss´ıvel do espac¸o-tempo e todo o arcabouc¸o teo´rico-matema´tico que sustenta esse
princ´ıpio reside na Teoria da Relatividade Geral na qual veremos com mais detalhes na
sec¸a˜o seguinte.
2.2 Cosmologia Relativ´ıstica
A gravidade, a mais fraca das quatro forc¸as fundamentais, possui o mais longo
alcance e e´ considerada a forc¸a motriz do Universo8.
Atualmente, o Modelo Padra˜o da Cosmologia e´ baseado na teoria da relatividade
geral. Na visa˜o geral, a TRG consiste em dois elementos ba´sicos: o Princ´ıpio da Equi-
valeˆncia (ver figura 2.3) e as equac¸o˜es de campo de Einstein. A TRG foi desenvolvida
em 1915, a partir da Teoria da Relatividade Restrita (tambe´m conhecida como Teoria da
Relatividade Especial ou TRR).
2.2.1 A Relatividade Restrita
Em 1905, Albert Einstein (1879-1955), propoˆs a teoria da relatividade restrita em
seu artigo Sobre a Eletrodinaˆmica dos Corpos em Movimento[46]. A inconsisteˆncia da
mecaˆnica newtoniana com as equac¸o˜es do eletromagnetismo de Maxwell foi a principal
motivac¸a˜o que levou ao desenvolvimento da relatividade especial. Em 1632, Galileu Ga-
lilei ja´ havia descrito o que seria o primeiro princ´ıpio da relatividade, conhecido como
7Mpc = sigla para megaparsec, ou o equivalente a 1 milha˜o de parsecs. Um parsec, definido como a
distaˆncia relativa a` paralaxe de um segundo de arco, equivale a 3.26 anos-luz.
8A forc¸a eletromagne´tica tambe´m tem um longo alcance e e´ mais intensa do que a gravidade, po-
re´m, grandes objetos astronoˆmicos, como planetas, sa˜o eletricamente neutros, e na˜o sa˜o afetados pelo
eletromagnetismo.
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Princ´ıpio de Relatividade de Galileu ou Invariaˆncia de Galileu[47]. A relatividade galile-
ana descreve a maneira como dois referenciais inerciais, movendo-se com uma velocidade
relativa constante observam o mesmo fenoˆmeno, ou, como postulado:
“As leis da mecaˆnica sa˜o as mesmas para todos os observadores inerciais que se
movem com velocidades constantes”
Galileu definiu as relac¸o˜es entre as coordenadas espaciais (x,y,z ) e a coordenada
temporal (t) e suas velocidades relativas entre seus respectivos referenciais (x’,y’,z’,t’ )
atrave´s das Transformac¸o˜es de Galileu, descritas conforme segue:
x′ = x− vt, y′ = y, z′ = z, t′ = t, (2.3)
9
Tanto a mecaˆnica de Newton quanto o eletromagnetismo de Maxwell propunham
um Universo no qual part´ıculas e campos de forc¸a estavam mergulhados em um espac¸o e
tempo absolutos envoltos no meio material chamado de e´ter.
O experimento de Michelson-Moley em 1887 invalidou o e´ter e descobriu a inva-
riaˆncia da velocidade da luz. Este experimento inspirou a formulac¸a˜o de um conjunto
de leis matema´ticas propostas em 1888 por George Francis Fitzgerald e Hendrik Antoon
Lorentz conhecidas como Transformac¸o˜es de Lorentz :
x =
x′ + vt√
1− (v
c
)2
y′ = y, z′ = z, t′ =
t′ + (v
c
)2x′√
1− (v
c
)2
, (2.4)
Por outro lado, a discrepaˆncia entre a mecaˆnica newtoniana e a o eletromagne-
tismo motivou Einstein a desenvolver sua teoria da relatividade restrita10. A TRR foi
fundamentada por Einstein [46] atrave´s de dois postulados:
1 - As leis da f´ısica sa˜o invariantes em todos os sistemas inerciais ;
2 - A velocidade da luz no va´cuo e´ a mesma para todos os observadores, indepen-
dentemente do movimento da fonte de luz, sendo a velocidade ma´xima da natureza.
Estes resultados experimentais e teo´ricos supracitados trouxeram uma nova luz a`
natureza do espac¸o e do tempo. A partir da TRR, descobriu-se que o espac¸o e o tempo
na˜o eram mais absolutos, ale´m de evidenciarem efeitos relativ´ısticos como a dilatac¸a˜o do
9Movendo-se na direc¸a˜o de “x”e parado na direc¸a˜o de “y”e “z”’
10Em uma de suas cartas autobiogra´ficas Einstein citou que na˜o conhecia o experimento de Mickaelson-
Morley quando da publicac¸a˜o da TRE.
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tempo e a contrac¸a˜o do espac¸o. Em 1908, Hermann Minkowski definiu o espac¸o como um
vetor 4-dimensional (incorporando o tempo) e definiu que a geometria desse espac¸o-tempo
e´ pseudo-euclidiana [48], i.e., o espac¸o-tempo de Minkowski parece ser muito semelhante
ao espac¸o euclidiano tridimensional padra˜o, mas ha´ uma diferenc¸a crucial em relac¸a˜o ao
tempo.
A TRR usa um espac¸o-tempo de Minkowski, com curvatura nula, 4-dimensional
definido pelo elemento de linha:
ds2 = (cdt)2 − (dx)2 − (dy)2 − (dz)2, (2.5)
ou, na sua forma compacta [49]:
ds2 = ηµνdx
µdxν , (2.6)
onde ηµν = diag(1,−1,−1,−1) e´ a me´trica do espac¸o-tempo plano e xµ sa˜o as
coordenadas espac¸o-temporais: x0 = ct, x1 = x, x2 = y e x3 = z.
2.2.2 Relatividade Geral
Einstein comec¸ou a pensar em uma forma de incorporar a gravidade a` TRR. Em
1907, ele desenvolveu o famoso experimento mental11 conhecido como elevador de Eins-
tein. Neste experimento, uma pessoa dentro de um referencial fechado (neste caso, um
elevador em queda livre), sentiria a forc¸a gravitacional equivalente de uma pessoa em uma
sala fechada no espac¸o. Esta sala, por sua vez, estaria em um referencial acelerado com
a mesma acelerac¸a˜o da gravidade na Terra (9, 807m/s2). O experimento originou o pos-
tulado conhecido como Princ´ıpio da Equivaleˆncia no qual afirma que, na vizinhanc¸a de
um ponto na˜o-singular arbitra´rio, o campo gravitacional e´ equivalente a uma acelerac¸a˜o
uniforme. Isto foi a base para a Teoria da Relatividade Geral, que se tornou a generali-
zac¸a˜o da TRR para referenciais acelerados ou na˜o inerciais (que inclu´ıa tambe´m o campo
gravitacional).
No artigo de 1916[1] que apresentou a TRG, Einstein postulou que:
“Um campo gravitacional homogeˆneo e´ completamente equivalente a um referencial
uniformemente acelerado.”
11Da expressa˜o alema˜ Gedankenexperiment
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Figura 2.3: Segundo o Princ´ıpio da equivaleˆncia, uma pessoa em um elevador acelerado em queda livre
(a) e´ indistingu´ıvel de uma pessoa em um foguete acelerado no espac¸o em microgravidade (b). Nesta
primeira situac¸a˜o, ambas as pessoas ira˜o se sentir como se estivessem sem peso. O mesmo princ´ıpio
e´ va´lido inversamente: uma pessoa em um elevador em repouso na Terra (c) sentira´ um movimento
equivalente a`quela que estiver em um foguete acelerado no espac¸o (d). Fonte: Max Planck Institute for
Gravitational Physics/University of Minesota.
A relatividade geral universalizou os postulados relativistas, superando a limitac¸a˜o
da TRR que se restringia a sistemas de referenciais inerciais. Einstein percebeu que a
geometria do espac¸o-tempo de Minkowski e´ alterada (curvada) na presenc¸a da mate´ria,
afetando, por sua vez, o movimento dos corpos.
O experimento do elevador mostrou que a medic¸a˜o do tempo atrave´s de relo´gios
inseridos em campos gravitacionais na˜o seguia a me´trica de Minkowski da TRR. Adotando
um campo gravitacional, Einstein considerou a mudanc¸a do elemento de linha ds da TRR.
A equac¸a˜o (2.6) se tornou [51]:
ds2 = gµνdx
µdxν , (2.7)
onde ds e´ o intervalo invariante de Riemman e gµν e´ o tensor me´trico que representa o
espac¸o-tempo curvo. A equac¸a˜o acima tambe´m e´ chamada de me´trica de Riemman12.
Para representar a gravitac¸a˜o como um resultado da curvatura causada pela massa
e energia, em 1915 Einstein desenvolveu um conjunto de equac¸o˜es tensoriais denominadas
Equac¸o˜es de Campo de Einstein descritas da seguinte forma:
Gµν ≡ Rµν − 1
2
gµνR =
8piG
c4
Tµν , (2.8)
12os ı´ndices µ e ν variam de 0 a 3 onde 0 representa a coordenada temporal enquanto que o 1, 2 e 3
representam as coordenadas espaciais.
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onde Gµν e´ o tensor de Einstein; Rµν e o tensor de Riemann; R e´ o escalar de Ricci;
8piG
c4
e´ a constante de Einstein e Tµν e´ o tensor energia-momento.
O termo a` direita da igualdade e´ o Tensor de Einstein que relaciona o tensor me´trico
gµν com suas respectivas derivadas, cuja forma covariante
13 e´ obtida por:
Gµν = Rµν − 1
2
gµνR− Λgµν , (2.9)
onde Λ e´ a constante cosmolo´gica. Os termos Rµν e R sa˜o obtidos pela contrac¸a˜o do
tensor de Riemann-Christoffel14 dado por:
Riklm =
1
2
(gkl,im + gim,kl − gkm,il − gil,km), (2.10)
em termos de s´ımbolos de Cristoffel:
Rlkml = Γ
i
km;l − Γikm;l + ΓiαmΓαkl − ΓiαlΓαkm, (2.11)
onde usou-se (;) para denotar a derivada covariante e Γikl sa˜o os s´ımbolos de Christoffel,
definidos por:
Γikl =
1
2
gim(gmk,l + glm,k − gkl,m) = Γilk. (2.12)
O tensor de segunda ordem Rµν que descreve a geometria do espac¸o-tempo e´ o
tensor de Ricci, dado por:
Rµν = g
δρRδµνρ ≡ Rρµνρ, (2.13)
que, na sua forma contra´ıda, nos da´ o escalar do espac¸o-tempo ou escalar de Ricci, expresso
por:
R = gµνRµν ≡ Rµµ, (2.14)
em termos de s´ımbolos de Cristoffel:
Rkl = Γ
α
kl,α − Γαkα,l + ΓααλΓαlλ − ΓαlλΓλkα, (2.15)
13A hipo´tese da covariaˆncia argumenta a inexisteˆncia de um sistema de coordenadas privilegiado,
deixando o referencial livre na escolha de seu sistema de coordenadas.
14Tambe´m chamado de Tensor de Curvatura de Riemman
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Tento em vista as condic¸o˜es de homogeneidade e isotropia espaciais, e´ conveniente
considerar o tensor energia-momento ou tensor de energia-stress, no qual o Universo
e´ descrito como um fluido perfeito15, uma vez que as condic¸o˜es de homogeneidade de
isotropia adotadas pelo Princ´ıpio Cosmolo´gico asseguram um tal universo. O tensor de
energia momento para o conteu´do de mate´ria do Universo e´ dado por:
Tµν =
(
ρ+ p
)
uµuν − pigµν , (2.16)
onde µ e ν sa˜o a densidade de energia e a pressa˜o isotro´pica medidas por um
observador como´vel, respectivamente, e uµ ≡ d
µ
x
ds
= δµ0 e´ a 4-velocidade do fluido.
Em 1917, Einstein apresentou uma nova proposta [2] na qual considerava a TRG
para modelos cosmolo´gicos esfe´ricos, ampliando a TRG para o Universo como um todo.
Este e´ considerado o in´ıcio da cosmologia relativ´ıstica. Entretanto, como esse novo modelo
na˜o conduzia a um universo esta´tico e de raio finito, Einstein modificou suas equac¸o˜es
de campo originais para incluir a chamada constante cosmolo´gica Λ obtendo as soluc¸o˜es
cosmolo´gicas para um universo esta´tico, dadas da seguinte forma:
Gµν ≡ Rµν − 1
2
gµνR =
8piG
c4
Tµν + Λgµν . (2.17)
Com a descoberta da expansa˜o do Universo por Edwin Hubble em 1929, atrave´s da
recessa˜o das gala´xias, Einstein considerou a inclusa˜o da constante cosmolo´gica Λ como o
seu maior equ´ıvoco. A ideia de um Universo esta´tico foi um paradigma que reinou durante
se´culos quando Einstein desenvolveu suas equac¸o˜es de campo da TRG. Ironicamente, apo´s
longos esforc¸os para provar que Λ deveria ser igual a zero, o termo reapareceu duas vezes
na cosmologia moderna: durante a fase de inflac¸a˜o como a energia de va´cuo do campo
inflaton, e como uma explicac¸a˜o natural para a acelerac¸a˜o observada da expansa˜o rece´m
descoberta em 1998 [15].
Como todo modelo teo´rico, as hipo´teses relativ´ısticas de Einstein precisavam ser
testadas e confirmadas. A TRG so´ alc¸aria um pleno reconhecimento mundial apo´s o
surgimento de evideˆncias experimentais que corroboraram sua validade. Estas evideˆncias
foram baseadas em previso˜es teo´ricas muito bem testadas, entre as principais esta˜o: a
deflexa˜o da luz de uma estrela causado pelo campo gravitacional do Sol (observada em
15Segundo a dinaˆmica dos fluidos, um fluido perfeito e´ definido como um fluido que na˜o tem viscosidade
e na˜o conduz calor
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1919 [52]), o atraso no sinal do radar enviado ao planeta Veˆnus, o arrasto no espac¸o-
tempo provocado por um corpo massivo girante e a explicac¸a˜o da precessa˜o do perie´lio de
Mercu´rio, explicitada por Einstein em seu pro´prio artigo da TRG. Outra previsa˜o da TGR
foi a existeˆncia das ondas gravitacionais. Em setembro de 2015, o Laser Interferometer
Gravitational-Wave Observatory (LIGO) detectou ondas gravitacionais vindas de um par
de buracos negros com 36M16 e 29M. Em dezembro do mesmo ano, o LIGO anunciou
que um segundo sinal foi detectado a partir da fusa˜o de dois buracos negros com 14, 2M
e 7, 5M. A confirmac¸a˜o da detecc¸a˜o dos dois sinais foi dada em fevereiro [53] e junho
de 2016[54], respectivamente. Estas descobertas recentes inauguraram um novo campo
chamado de Astronomia de Ondas Gravitacionais e fortaleceram a TRG como a mais
so´lida descric¸a˜o teo´rica da f´ısica do Universo em larga escala.
2.2.3 Me´trica de Friedmann-Lamaˆıtre-Robertson-Walker
Como vimos, o Princ´ıpio Cosmolo´gico e a TRG, possibilitaram construir modelos
de Universo, sendo que o primeiro deles fora desenvolvido por Einstein. No mesmo ano,
Willem de Sitter propoˆs um modelo de um universo euclidiano (plano), que na˜o continha
mate´ria, e considerava a constante cosmolo´gica [5].
Em 1922 [6] e 1924 [7], Alexander Friedmann, baseando-se na homogeneidade e
isotropia do Universo, no Princ´ıpio da Equivaleˆncia e na ideia de um universo em expansa˜o,
aplicou as soluc¸o˜es das equac¸o˜es de Einstein para construir modelos de universos esfe´ricos,
abertos e fechados. Posteriormente, George Lamaˆıtre em 1927 [8], bem como Howard P.
Robertson em 1935 [9] e Arthur Geoffrey Walker em 1937 [10], desenvolveram de forma
independente as mesmas soluc¸o˜es e modelos de universos.
Para que fossem satisfeitas as condic¸o˜es citadas acima, os autores desenvolveram
o que e´ usualmente conhecido hoje como a me´trica de Friedmann-Lemaˆıtre-Robertson-
Walker. 17 A me´trica FLRW fornece a me´trica mais geral, homogeˆnea e isotro´pica poss´ıvel.
Considerando uma curvatura constante e usando uma simetria esfe´rica (na˜o eucli-
diana), a me´trica de FLRW pode ser escreita como [39]:
16M = massa(s) solar(es).
17Tambe´m conhecida na literatura como me´trica de Friedmann-Robertson-Walker (FRW), Robertson-
Walker (RW) ou ate´ mesmo Cosmografia.
17
ds23 =
dr2
1− kr2 + r
2(dθ2 + sin2θdφ2) (2.18)
Acrescentando uma dimensa˜o temporal t, e incorporando a me´trica para o espac¸o-
tempo como um todo, a geometria do Universo pode ser definida na forma de um u´nico
elemento de linha 4-dimensional:
ds2 = (cdt)2 − a(t)2
[
dr2
1− kr2 + r
2dθ2 + r2 sin2 θdφ2
]
, (2.19)
onde r, θ e φ sa˜o coordenadas esfe´ricas, sendo r uma coordenada como´vel medida a partir
em uma geode´sica18; a(t) e´ o fator de escala; t e´ a coordenada temporal19, medido por
observadores como´veis e k e´ a constante de curvatura espacial do Universo, cujos treˆs
poss´ıveis valores sa˜o k = 0 (Universo plano ou euclidiano), k = +1 (Universo fechado) e
k = −1 (Universo hiperbo´lico ou aberto).
A me´trica de FLRW ainda pode ser usada para representar um elemento de linha
do espac¸o-tempo da me´trica de Riemman (2.7), na forma matricial:
gµν =

1 0 0 0
0 −a
2
1−kr2 0 0
0 0 a2r2 0
0 0 0 a2r2 sin2 θ
 (2.20)
Assim, a me´trica de FLRW e´ diagonal com:
g00 = −1; g11 = a
2
1− kr2 ; g22 = a
2r2; g33 = a
2r2sin2θ (2.21)
Como suas componentes covariantes sa˜o diferentes de zero, suas correspondentes
componentes contravariantes sa˜o:
g00 = −1; g11 = 1− kr
2
a2
; g22 =
1
a2r2
; g33 =
1
a2r2sin2θ
, (2.22)
onde o tensor me´trico diagonal para estas componentes e´ dado por:
gµαgαν = δ
µ
ν , (2.23)
18Uma geode´sica e´ definida como uma curva cujos vetores tangentes permanecem paralelos se forem
transportados ao longo dele.
19Tambe´m chamada de tempo pro´prio, tempo co´smico, linha mundo ou tempo cosmolo´gico pro´prio.
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2.2.4 As Equac¸o˜es de Friedmann
Para uma abordagem dinaˆmica da evoluc¸a˜o do Universo, aplicando a me´trica de
FLRW e o tensor energia-momento para um fluido perfeito na Equac¸a˜o de Campo de
Einstein (2.8), podemos chegar a duas equac¸o˜es diferenciais governadas pelo fator de
escala a, denominadas equac¸o˜es de Friedmann:
H2 ≡
(
a˙
a
)2
=
8piG
3
ρ− K
a2
+
Λc2
3
(2.24)
e
H =
a¨
a
=
−4piG
3
(ρ+ 3p) +
Λ
3
, (2.25)
onde H = a¨
a
e´ a constante Hubble, onde o ponto acima da varia´vel a denota uma derivada
em relac¸a˜o ao tempo t; A equac¸a˜o (2.25) e´ chamada de equac¸a˜o da acelerac¸a˜o. As equac¸o˜es
de Friedmann relacionam a taxa de aumento do fator de escala com a densidade de energia
total da mate´ria no Universo.
Assumindo a validade da conservac¸a˜o do tensor de energia momento, T νµ;ν = 0,
obte´m-se a Equac¸a˜o de continuidade:
ρ˙+ 3
a˙
a
(ρ+ p) = 0. (2.26)
As soluc¸o˜es da equac¸a˜o acima dependem da natureza das va´rias espe´cies de fluidos
cosmolo´gicos, que sa˜o relacionadas nas equac¸o˜es lineares de estado da forma:
p
ρ
= ω, (2.27)
onde ω, uma constante, representa o paraˆmetro da equac¸a˜o de estado, cujos valores de-
pendem da natureza do tipo de fluido considerado.
Com isto, a equac¸a˜o (2.27) pode ser integrada da forma:
ρ = ρ0
(
a0
a
)3(1+ω)
, (2.28)
onde ρ0 representa a densidade de energia e a0 e´ o fator de escala, ambos com valores
atuais20.
20E´ usual, na cosmologia f´ısica, usar o ı´ndice 0 para representa as grandezas medidas atualmente.
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Da equac¸a˜o (2.28), pode-se determinar a densidade de energia de alguns casos
particulares de fluidos importantes na cosmologia f´ısica, tais como fo´tons na RCF ou
plasma ultra-relativ´ıstico (ω = 1
3
), poeira (ω = 0), flu´ıdo r´ıgido (ω = 1) e a constante
cosmolo´gica (ω = −1).
Para um universo dominado pela mate´ria, a pressa˜o e´ negligenciada com respeito
a` densidade de massa, portanto, tem pressa˜o nula, de modo que ω = 0. Desta forma:
ρM = ρm0
(
a0
a
)3
, (2.29)
onde ρm0 e´ a densidade de energia da mate´ria medida atualmente. O volume e´ proporcional
ao cubo do fator de escala (V ∝ a3), logo a densidade de energia da mate´ria e´ inversamente
proporcional ao volume (ρM ∝ V −3) ou, em termos gerais, ρ ∝ a−3. A evoluc¸a˜o me´trica,
i.e., o fator de escala, para este caso, se torna:
a(t) =
(
t
t0
) 2
3
. (2.30)
Para um universo dominado por radiac¸a˜o, temos que p = 1
3
ρ, logo:
ρR = ρr0
(
a0
a
)4
, (2.31)
em que ρR e´ a densidade de energia da radiac¸a˜o medida atualmente. Analogamente ao
caso dominado pela mate´ria, temos ρ ∝ a−4, e o fator de escala, se torna:
a(t) =
(
t
t0
) 1
2
. (2.32)
Para a constante cosmolo´gica Λ, temos que p = −ρ, enta˜o ω = −1. Desta forma,
sua densidade de energia se torna:
ρΛ = ρΛ0 =
Λ
8piG
. (2.33)
A evoluc¸a˜o me´trica, para este caso, e´ dada por:
a(t) = a0exp
[√
Λ
3
(t− t0)
]
. (2.34)
E´ poss´ıvel observar que a densidade de energia de va´cuo (constante cosmolo´gica)
permanece constante, mesmo com a expansa˜o do Universo.
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O diagrama da Figura 2.4 da densidade de energia em func¸a˜o do redshift mostra as
diferentes e´pocas de evoluc¸a˜o do Universo considerando a dominac¸a˜o da radiac¸a˜o, mate´ria
e constante cosmolo´gica, respectivamente.
Figura 2.4: Este diagrama ilustra a linha do tempo mostrando que o Universo foi dominado pela radiac¸a˜o,
mate´ria e constante cosmolo´gica (energia escura), respectivamente. Observe que a densidade de energia
escura permanece constante ao longo do tempo, mesmo que o volume do universo tenha se expandido.
Fonte: Pearson Prentice Hall, Inc, 2005
2.3 Paraˆmetros Cosmolo´gicos
Um modelo cosmolo´gico e´ uma representac¸a˜o matema´tica da descric¸a˜o do Uni-
verso. O modelo padra˜o da cosmologia ou modelo de FLRW que abordamos na sec¸a˜o
anterior, na˜o fornece uma descric¸a˜o u´nica do nosso Universo atual, entretanto, ele fornece
estimativas quantitativas de paraˆmetros f´ısicos que descrevem a caracterizac¸a˜o completa
do Universo, os quais sa˜o fixados pelas observac¸o˜es. Atualmente, a cosmologia dispo˜e de
10 paraˆmetros principais, denominados paraˆmetros cosmolo´gicos, que fazem a ponte entre
os modelos teo´ricos e os dados observacionais. Nesta sec¸a˜o, veremos alguns dos principais
paraˆmetros cosmolo´gicos que sa˜o medidos atualmente.
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2.3.1 O Paraˆmetro de Hubble
A descoberta observacional da relac¸a˜o entre a velocidade de recessa˜o das gala´xias
e a sua distaˆncia implicou em uma lei emp´ırica que obedece a homogeneidade e isotropia
chamada de Lei de Hubble [11]. A velocidade de recessa˜o, que e´ proporcional a` r(t) e´ dada
por:
v(t) =
dr
dt
=
da
dt
r0. (2.35)
Isto nos permite escrever que:
v(t) =
1
a
da
dt
r(t) =
(
a˙(t)
a(t)
)
r(t), (2.36)
onde r(t) = a(t)r0 e´ a distaˆncia entre dois pontos quaisquer do espac¸o. A raza˜o
a˙(t)
a(t)
representa o que e´ conhecido como o mais importante paraˆmetro cosmolo´gico, que e´
associado a` taxa de expansa˜o do Universo, e´ definido como o paraˆmetro de Hubble:
H(t) ≡ a˙(t)
a(t)
. (2.37)
A lei de Hubble e´ interpretada como a evoluc¸a˜o do fator de escala nas equac¸o˜es de
Friedmann21:
H2 ≡
(
a˙
a
)2
=
8piG
3
ρ− Kc
2
a2
. (2.38)
O paraˆmetro de Hubble medido na e´poca atual, conhecido como constante de
Hubble22, nos diz a recente taxa de expansa˜o do Universo, que e´ representada por H0 e e´
definida por:
H0 =
(
a˙
a
)
0
. (2.39)
com isto, a equac¸a˜o (2.36) ainda pode ser escrita como:
v = H0r(t), (2.40)
21Aqui considerou-se a constante cosmolo´gica como sendo nula, ou Λ = 0
22A constante de Hubble e´ considerada, por alguns autores, como um dos mais fundamentais paraˆmetros
da cosmologia moderna.
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que e´ a lei de Hubble em sua forma reduzida.
O valor da constante de Hubble encontra-se no seguinte intervalo:
65kms−1Mpc < H0 < 75kms−1Mpc−1. (2.41)
A cosmologia usualmente representa a constante de Hubble como um nu´mero adi-
mensional h, representando a incerteza nos valores, que e´ expresso por:
h =
H0
100
−→ H = 100hkms−1Mpc−1, (2.42)
sendo h expresso em valores no seguinte intervalo:
0, 65 < h < 0, 75. (2.43)
Embora a Lei de expansa˜o de Hubble seja extremamente bem determinada, o seu
valor efetivo ainda e´ desconhecido nos dias atuais. As mais recentes medic¸o˜es feitas pelo
Telesco´pio Espacial Hubble, usando lentes gravitacionais[55] indicam um valor em torno
de 71 ou h = 0, 71, entretanto, o atual modelo padra˜o ΛCDM , atrave´s das observac¸o˜es
de Planck [43] fixou a constante de Hubble no valor de 67.74± 0.46.
2.3.2 A Densidade Cr´ıtica e Paraˆmetro de Densidade
O paraˆmetro de densidade relaciona a taxa de densidade observada nos modelos
de universo de Friedmann, desconsiderando a constante cosmolo´gica Λ. Podemos definir
o paraˆmetro de densidade atrave´s das equac¸o˜es de Friedmann, entretanto, e´ necessa´rio, a
priori, considerar um modelo de universo com curvatura nula (geometria plana), assumir
que Λ = 0 e estabelecer um limiar cr´ıtico de densidade. Isolando k
a2
na equac¸a˜o (2.38) e
considerando c = 1, temos:
k
a2
=
8piGρ
3
−H2 (2.44)
multiplicando o segundo membro por H−2, a equac¸a˜o (2.44) se torna:
k
a2
=
8piGρ
3H2
− 1, (2.45)
para um universo com k = 0, podemos determinar a densidade como sendo:
ρc =
3H2
8piG
, (2.46)
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em que ρc e´ a chamada Densidade Cr´ıtica, que e´ definido como o limite no qual a expansa˜o
do Universo e´ interrompida. O valor atual da densidade cr´ıtica23 do Universo e´ dado por:
ρ0c =
3H20
8piG
≈ 1, 878.10−29h2 g
cm3
, (2.47)
onde h e´ a constante de Hubble em unidades de 100kms−1.Mpc−1.
Conhecendo-se o valor da Densidade Cr´ıtica, e´ poss´ıvel determinar a geometria do
Universo. Se ρ > ρc, ele tera´ curvatura fechada ou geometria esfe´rica; se ρ < ρc universo
tera´ curvatura aberta e geometria hiperbo´lica; se ρ = ρc, o universo tera´ curvatura plana
e geometria euclidiana24(ver Figura 2.5).
Figura 2.5: Conhecendo-se a densidade cr´ıtica e´ poss´ıvel saber em qual dos treˆs tipos de curvatura -
aberto, fechado ou plano - o Universo se encontra.
O Paraˆmetro de Densidade Ω, portanto, e´ definido como sendo a raza˜o entre a
densidade de mate´ria-energia observa´vel ρ e a Densidade Cr´ıtica ρc.
Ω(t) ≡ ρ(t)
ρc(t)
=
8piGρ
3H2
, (2.48)
ou, para o tempo atual:
Ω0 ≡ ρ0
ρ0c
=
8piGρ
3H20
(2.49)
23O valor da densidade cr´ıtica do Universo equivale a` 10 a´tomos de hidrogeˆnio distribu´ıdos por um
metro cu´bico!
24Os dados observacionais atuais apontam que o nosso Universo tem curvatura plana
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Com estes pressupostos e, agora, considerando a constante cosmolo´gica, podemos
reescrever a primeira equac¸a˜o de Friedmann (eqrefeq:2.24 da seguinte forma.
E =
H(t)2
H20
=
[
ΩM0
(
a0
a
)3
+ ΩR0
(
a0
a
)4
+ ΩΛ + ΩK0
(
a0
a
)2]
, (2.50)
onde ΩM0, ΩR0 e ΩΛ sa˜o, respectivamente, os paraˆmetros de densidade da mate´ria, ra-
diac¸a˜o e energia do va´cuo(energia escura) medidos atualmente; ΩK0 = − ka20H20 e´ definido
como a densidade de curvatura espacial medido hoje.
Como ja´ foi dito, o Universo passou por va´rias eras nas quais alguns componentes
dominaram durante a histo´ria da expansa˜o. A equac¸a˜o (2.50) nos da´ estimativas de qual
componente individual dominou e qual era o seu fator de escala em func¸a˜o do tempo.
Considerando o tempo atual, o fator de escala torna-se a0
a
= 1, desta forma, a
equac¸a˜o (2.50) pode ser reescrita como:
ΩM0 + ΩR0 + ΩΛ + ΩK0 = 1 (2.51)
A equac¸a˜o (2.51) ainda pode nos da´ estimativas da relac¸a˜o entre os paraˆmetros
de densidade e a geometria do Universo, i.e., a dinaˆmica da curvatura do Universo na
presenc¸a de seu conteu´do de mate´ria-energia:

ΩM0 + ΩR0 + ΩΛ + ΩK0 > 1 Universo fechado (k=1);
ΩM0 + ΩR0 + ΩΛ + ΩK0 = 1 Universo plano (k=0);
ΩM0 + ΩR0 + ΩΛ + ΩK0 < 1 Universo hiperbo´lico (k=-1).
(2.52)
(2.53)
(2.54)
A 2.6, mostra a evoluc¸a˜o do fator de escala com o tempo. Para os modelos de
universo aberto(hiperbo´lico) e plano, o fator de escala evoluiu de forma indefinida, po-
dendo ocorrer um Big Rip25. Para universod fechados, o fator de escala se reduz a zero
(a(t) = 0), ocorrendo enta˜o o chamado Big Crunch26
Como ja´ foi abordado, a segunda equac¸a˜o de Friedmann ou a equac¸a˜o da acelerac¸a˜o
(2.25), nos da´ o comportamento da expansa˜o do Universo considerando a constante cos-
molo´gica Λ. Pode-se perceber que uma constante cosmolo´gica positiva Λ > 0 nos da´ uma
contribuic¸a˜o positiva para o fator de escala (a¨ > 0) e age como uma forma repulsiva. Em
particular, se a constante cosmolo´gica e´ suficientemente grande, pode superar a atrac¸a˜o
25Do ingleˆs, Grande Ruptura
26Do ingleˆs, Grande Colapso, assim como o Big Crunch, e´ um dos poss´ıveis destinos do Universo.
25
Figura 2.6: Gra´fico mostrando como a densidade cr´ıtica afeta a curvatura do Universo e a evoluc¸a˜o do
seu fator de escala em func¸a˜o do tempo, i.e., o seu destino. (Fonte: Traduzido e adaptado de Northern
Arizona University).
gravitacional representada pelo primeiro termo da equac¸a˜o e levar a uma acelerac¸a˜o do
Universo. Reescrevendo a equac¸a˜o (2.25) em termos da equac¸a˜o de estado w, temos:
a¨
a
= −4piG
3
ρ(1 + 3ω)− Λ
3
, (2.55)
onde usou-se p = ωρ.
No caso mais simples, de um Universo dominado pela energia escura, a equac¸a˜o
de estado da constante cosmolo´gica ω = −1 deve acelerar a expansa˜o. No caso mais
geral, a expansa˜o do Universo esta´ acelerando obedecendo a equac¸a˜o de estado ω < −1
3
.
Evideˆncias observacionais atuais indicam que o valor de ω esta´ pro´ximo de −1.
Recentemente, mais especificamente no ano de 1998, observac¸o˜es de supernovas
do tipo Ia feitas por duas equipes distintas de astroˆnomos, indicaram que o Universo
expande-se de forma acelerada [15][16]. Estas concluso˜es foram corroboradas de forma
independente pelos dados das misso˜es WMAP [42] e Planck [43].
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2.3.3 O Paraˆmetro de Desacelerac¸a˜o
Como ja´ foi visto, no contexto dos modelos FLRW, a constante de Hubble H0 mede
a taxa de expansa˜o atual do Universo, ja´ o paraˆmetro de Hubble H(t) descreve a taxa
de expansa˜o para qualquer tempo t. A taxa de expansa˜o pode ter sido baixa ou alta no
passado, e pode, pelo menos em princ´ıpio, ser demasiado grande ou pequena no futuro da
histo´ria co´smica. Torna-se necessa´rio, enta˜o, de uma quantidade observa´vel que nos diz
se a taxa de expansa˜o co´smica esta´ crescendo ou decrescendo [56].
Ao expandirmos o fator de escala em uma se´rie de Taylor em torno do tempo atual
t0, temos:
a(t) ≈ a(t0) + da
dt
|t=t0(t− t0) +
1
2
d2a
dt2
|t=t0(t− t0)2 + ..., (2.56)
no qual convencionou-se usar apenas os treˆs primeiros termos da expansa˜o para uma
melhor aproximac¸a˜o dos valores reais.
Dividindo ambos os lados da equac¸a˜o (2.56) por a(t0), o paraˆmetro de Hubble
(2.37), assume a seguinte forma:
a(t)
a(t0)
≈ 1 +H0(t− t0)− q0
2
H20 (t− t0)2, (2.57)
o paraˆmetro adimensional, q0, e´ denominado paraˆmetro de desacelerac¸a˜o medido atual-
mente dado por:
q0 = − a¨(t0)
at
1
H20
, (2.58)
para um tempo t qualquer, temos que:
q(t) ≡ − a¨
a
1
H2
, (2.59)
que e´ o Paraˆmetro de Desacelerac¸a˜o que nos diz como o fator de escala evolui com o
tempo.
2.3.4 A Idade do Universo
Um das estimativas quantitativas que podemos prever a partir das soluc¸o˜es do
fator de escala a(t) com a expansa˜o e´ a idade do Universo t0.
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A evoluc¸a˜o do fator de escala de um universo dominado pela mate´ria, que e´ o que
ocorre no Universo por pelo menos 9 bilho˜es de anos, e´:
a(t) =
(
t
t0
) 2
3
=⇒ H ≡ a˙
a
=
2
3t
, (2.60)
desta forma, o paraˆmetro de Hubble atual e´ dado por:
H0 =
2
3t0
, (2.61)
onde t0, para um universo plano (Ω0 = 1), e´ dado por:
t0 =
2
3H0
, (2.62)
que e´ a idade do Universo na qual considera uma poss´ıvel desacelerac¸a˜o causada pela
atrac¸a˜o gravitacional. Um universo deste tipo tem uma idade entre 6 e 8 bilho˜es de anos,
um valor inconsistente com observac¸o˜es de aglomerados globulares, com idades entre 13-14
bilho˜es de anos.
Ainda podemos estimar uma expressa˜o para a idade do Universo em um dado z,
i.e, para qualquer e´poca, em termos do paraˆmetro de densidade em func¸a˜o do redshift e
H0, dado por:
t(z) =
1
H0
∫ ∞
0
dz
(1 + z)E(z)
(2.63)
onde E(z) e´ o paraˆmetro de densidade total, dado pela equac¸a˜o (2.50). Para a idade total,
tomamos (z = 0).
A idade do universo atual, baseada no melhor ajuste dos dados de Planck 2015 [43]
e´ de 13, 813± 0, 038 bilho˜es de anos (a estimativa de 13, 799± 0, 021 bilho˜es de anos usa
priores gaussianos com base em estimativas anteriores de outros estudos para determinar
a incerteza combinada).
2.4 O redshift e a Expansa˜o do Universo
O efeito Doppler aplicado a` velocidade da luz (ou redshift), e´ dado por:
z ≡ ∆λ
λ
=
λo − λe
λe
=
vr
c
, (2.64)
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onde z e´ o redshift ou desvio para o vermelho, λo e´ o comprimento de onda do observador,
λe e´ o comprimento de onda oriundo da fonte de emissa˜o e vr e´ a componente radial de
velocidade em relac¸a˜o a fonte e o observador. Quando z > 0, a fonte se afasta e, quando
z < 0, a fonte se aproxima.
Consideremos agora os efeitos do redshift para um universo homogeˆneo e isotro´pico,
considerando a TRG. Suponhamos que duas frentes de ondas luminosas esta˜o sendo emi-
tidas em nossa direc¸a˜o oriundas de uma gala´xia em dois instantes diferentes t0 e t0 + ∆t0
com r, θ e φ fixas. A TRG nos dira´ que este raio de luz na˜o percorrera´ coordenadas co-
mo´veis, considerando a expansa˜o do Universo. Para parametrizar este problema, deve-se
considerar geode´sicas nulas. Desta forma:
ds2 = 0 = −c2dt2 + a
2dr2
1− kr2 (2.65)
onde ds e´ o intervalo de espac¸o-temporal; dt e´ o intervalo temporal; dr e´ o intervalo
espacial; c e´ a velocidade da luz no va´cuo; a e´ o fator de escala co´smica dependente do
tempo e k e´ a curvatura por unidade de a´rea.
Para encontrar o tempo total que o raio leva para chegar de r = 0 a r = ro,
simplesmente integramos a equac¸a˜o (2.65):
∫ t0
t
cdt
a(t)
=
∫ r0
0
dr√
1− kr2 (2.66)
para uma segunda crista de onda emitida em t e t+∆t com um intervalo pequeno, temos:
∫ t0+∆0
t+∆t
cdt
a(t)
=
∫ 0
r
dr√
1− kr2 (2.67)
subtraindo (2.67) de (2.66), temos:
∫ t0
t
dt
a(t)
=
∫ t0+∆0
t+∆t
dt
a(t)
(2.68)
Para intervalos entre as emisso˜es e recepc¸o˜es das cristas de ondas muito pequenos, a
equac¸a˜o (2.68) se torna:
∆t
a(t)
=
∆t0
a(t0)
(2.69)
Sabendo que os comprimentos de ondas emitidos e recebidos relacionam-se com o per´ıodo
dessas ondas por λe = c∆(t) e λ0 = c∆t0, a equac¸a˜o (2.69) pode ser escrita como:
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a(t0)
a(t)
=
λ0
λe
(2.70)
Usando a relac¸a˜o do redshift (2.64) na equac¸a˜o (2.70), chegaremos a uma expressa˜o que
relaciona o desvio espectral para o vermelho com o fator de escala, dado por:
1 + z =
a(t0)
a(t)
(2.71)
onde z > 0 em um universo em expansa˜o e z → ∞ a` medida que a e´poca de emissa˜o da
luz se aproxima do Big Bang.
A equac¸a˜o (2.71) nos da´ uma ideia de quanto o fator de escala variou desde a
emissa˜o de uma determinada luz ate´ a e´poca atual.
2.5 Medidas de Distaˆncias Cosmolo´gicas
Na cosmologia observacional, ha´ muitos me´todos para se medir distaˆncias entre
dois pontos, objetos ou eventos no Universo. Ademais, distaˆncias entre objetos como´veis
e objetos distantes no espac¸o-tempo sa˜o afetadas pela geometria e expansa˜o do Universo.
Neste to´pico, sera˜o abordadas as medidas de distaˆncia cosmolo´gicas observa´veis, tais
como, a distaˆncia de luminosidade e a distaˆncia de diaˆmetro angular.
2.5.1 Distaˆncia de Luminosidade
A distaˆncia de luminosidade DL e´ definida pela relac¸a˜o entre o fluxo F (energia
por tempo por a´rea) e a luminosidade L, dada por [39]:
DL ≡
√
L
4piF
(2.72)
A DL e´ melhor visualizada colocando um objeto radiante no centro de uma esfera
como´vel de raio r com um observador na superf´ıcie da esfera, como mostrado na Figura
2.7. O raio f´ısico da esfera e´ a0r0 e, portanto, a a´rea de superf´ıcie total e´ 4pia
2
0r
2
0[39].
O fluxo diferencial Fν esta´ relacionado a` luminosidade diferencial Lν por:
Fν = 1 + z
L(1 + z)ν
Lν
Lν
4piD2L
(2.73)
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Figura 2.7: A a´rea da esfera aumenta como o quadrado da distaˆncia, de modo que o fluxo por unidade
de a´rea cai na mesma taxa. A luminosidade aparente e´ o mesmo que o fluxo por unidade de a´rea, enta˜o
o brilho aparente tambe´m cai com o quadrado da distaˆncia.
onde z e´ o redshift e DL e´ a distaˆncia de luminosidade. O fator de (1 + z) ajusta o
avermelhamento da largura de banda observada. Da mesma forma, segundo [57], para o
fluxo diferencial por unidade de comprimento de onda, temos:
Fλ =
1
1 + z
Lλ/(1 + z)
Lz
Lλ
4piD2L
(2.74)
Ainda segundo [58] e [59], a unidade de fluxo luminoso natural e´ o fluxo diferencial
por unidade de frequeˆncia ou comprimento, ou, em termos quantitativos:
νFν =
νeLνe
4piD2L
(2.75)
Onde νe = (1 + z)ν e´ a frequeˆncia emitida.
Considerando que a expansa˜o do Universo interfere na energia dos fo´tons que se
propagam da fonte para o observador, o fluxo recebido e´ definido como:
F =
L
a20r
2
0(1 + z)
2
, (2.76)
e, portanto, a distaˆncia de luminosidade para este caso e´ dada por:
DL = a0r0(1 + z). (2.77)
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Podemos ainda definir a DL como a relac¸a˜o entre a magnitude aparente e a mag-
nitude absoluta, dada pelo mo´dulo de distaˆncia.
A magnitude aparente m e´ o brilho de uma fonte astronoˆmica visto por um ob-
servador na Terra, definida como sendo a proporc¸a˜o do fluxo aparente dessa fonte com o
fluxo aparente da estrela brilhante Vega. A magnitude aparente e´ dada por:
m = −2, 5log10F + C. (2.78)
onde C define o ponto zero da escala e F e´ o fluxo luminoso do objeto.
Podemos ainda definir a magnitude aparente atrave´s da magnitude de duas es-
trelas e seus respectivos fluxos, em uma relac¸a˜o matema´tica conhecida como equac¸a˜o de
Pogson[48], temos:
m1 −m2 = −2.5log10
(
Fm1
Fm2
)
(2.79)
Uma vez que o fluxo diminui com o inverso do quadrado da distaˆncia, podemos
dizer que uma magnitude aparente esta´ relacionada com o brilho de um objeto, por
exemplo, uma estrela que esta´ a uma certa distaˆncia de um observador, ou o equivalente
a` uma estrela quatro vezes mais brilhante ao dobro da distaˆncia, e assim por diante.
Quando na˜o estamos interessados no brilho do objeto astronoˆmico visto a partir da Terra
e sim no seu brilho intr´ınseco, faz-se necessa´rio um segundo tipo de magnitude, chamada
de magnitude aparente M , definida como sendo a magnitude aparente ou teo´rica de um
objeto se o mesmo estivesse a uma distaˆncia de 10pc dada por:
M = m− 2, 5log10
[(
DL
10
2
)]
+K (2.80)
onde m e´ a magnitude aparente e K e´ a correc¸a˜o-K [57], dada por:
K = −2.5log(1 + z)L(1 + z)
Lν
ν = −2, 5log
[
1
(1 + z)
Lλ/(1 + z)
Lλ
]
(2.81)
O mo´dulo de distaˆncia DM e´ a diferenc¸a entre a magnitude aparente m e a mag-
nitude absoluta M de um objeto astronoˆmico dado por:
m−M = −2.5log10
[(
DL
10
)2]
(2.82)
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onde DL e´ a distaˆncia de luminosidade, dada em parsecs.
Como vimos, atrave´s do Modulo de Distaˆncia pode-se determinar a Distaˆncia de
Luminosidade. A distaˆncia de luminosidade teo´rica depende do modelo cosmolo´gico e,
portanto, as observac¸o˜es podem ser usadas para determinar qual modelo cosmolo´gico des-
creve nosso Universo. Em particular, podemos trac¸ar a distaˆncia de luminosidade em
func¸a˜o do redshift para diferentes paraˆmetros cosmolo´gicos, como visto na figura 2.8. No
entanto, a quantidade observa´vel e´ o fluxo de radiac¸a˜o recebida de um objeto, e isso
so´ pode traduzir-se como uma distaˆncia de luminosidade se a luminosidade absoluta do
objeto for conhecida. Este problema pode, no entanto, ser contornado atrave´s da lumino-
sidade de uma populac¸a˜o de objetos com diferentes distaˆncias que possuem uma mesma
luminosidade conhecida (ou uma magnitude absoluta conhecida), o que a cosmologia ob-
servacional define como velas padra˜o. Alguns exemplos de velas padra˜o incluem, estrelas
varia´veis Cefeidas, nebulosas planeta´rias, efeito Sunyaev-Zel’dovich e as SN Ia, sobre as
quais veremos brevemente no cap´ıtulo 03.
Figura 2.8: A distaˆncia de luminosidade como func¸a˜o de redshift pode ser trac¸ada para diferentes modelos
de universo. A` esquerda, podemos ver a relac¸a˜o linear da distaˆncia de luminosidade para um universo
plano sem constante cosmolo´gica (ΩM = 1.0 e ΩΛ = 0) para diferentes H
′
0s. A` direita, um gra´fico de
DL versus redfshift para um H0 fixado em 70km/s/Mpc para cinco diferentes ΩM .Fonte: adaptado de
Michael Richmond.
2.5.2 Distaˆncia de Diaˆmetro Angular
A medida da distaˆncia do diaˆmetro angular, DDA, esta relacionada com a medida
de qua˜o extensos os objetos se parecem sob o ponto de vista de um observador na Terra
[39]. A DDA e´ dada por:
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DDA ≡ x
θ
(2.83)
onde θ e´ a abertura ou o tamanho angular de um objeto e x e´ o seu tamanho ortogonal
a` linha de visa˜o no ce´u.
Usando a me´trica de FLRW (2.19) e isolando o tamanho angular x, a equac¸a˜o
(2.83) se torna:
x = ds = r0a(te)dθ (2.84)
onde ds e´ a diferencial do tamanho f´ısico do objeto, r0 e´ a coordenada radial da me´trica
e te e´ o tempo no qual a luz foi emitida. Isolando o dθ na equac¸a˜o (2.84), teremos o
tamanho angular:
dθ =
x
r0a(te)
=
x(1 + z)
a0r0
(2.85)
o redshift z explica a evoluc¸a˜o do fator de escala entre o tempo de emissa˜o e o tempo
presente. Rearranjando a equac¸a˜o (2.85) para uma forma mais adequada, podemos chegar
a:
DDA =
a0r0
1 + z
(2.86)
onde foi usada a equac¸a˜o para redshift da distaˆncia de luminosidade (eq. (2.78)). A DL e
a DDA apesar de possu´ırem similaridades, possuem uma dependeˆncia de redshift distinta.
A distaˆncia do diaˆmetro angular em treˆs cosmologias diferentes e´ mostrada na Figura 2.9.
Geralmente, a DDA e´ usada nas observac¸o˜es de anisotropias da RCF, ja´ que a
fonte que emite a radiac¸a˜o esta´ em uma superf´ıcie de uma esfera de raio χ com o obser-
vador localizado no centro [45]; Tambe´m e´ usada na determinac¸a˜o de aspectos de BAO’s
(oscilac¸o˜es acu´sticas de ba´rions) que sera˜o abordadas brevemente no pro´ximo cap´ıtulo.
2.6 A acelerac¸a˜o do Universo e a opacidade Co´smica
Uma inesperada diminuic¸a˜o do brilho de supernovas do tipo Ia27 foi a evideˆncia
para a acelerac¸a˜o do Universo. Esta descoberta foi feita por duas equipes independentes,
27O enfraquecimento do brilho destas SNe Ia seria menor em regimes de universos com expansa˜o
desacelerada, o que na˜o foi observado em[15].
34
Figura 2.9: A` esquerda, um diagrama que relaciona o tamanho (diaˆmetro) angular e o redshift para
cinco diferentes Ωm e assumindo uma constante cosmolo´gica nula. A` direita, um diagrama que relaciona
a distaˆncia de diaˆmetro angular com o redshift para treˆs diferentes modelos cosmolo´gicos. Podemos
perceber que, para o modelo padra˜o, o diaˆmetro angular do objeto aumenta, enquanto a DDA parece
decrescer em altos redshifts (z > 1.5). Fonte: Michael Richmond/Fabien Dournac.
o Supernova Cosmology Project) (SCP) e o High-z Supernova Search (HSP), utilizando
estas SNe Ia como velas padra˜o e conectando-as com paraˆmetros cosmolo´gicos ([15],[60]).
O grupo Supernova Cosmology Project [60] analisou 42 medidas de supernovas na
faixa de redshift 0.18 < z < 0.83 e um conjunto de supernovas com redshifts menores
que 0.1. Usando um modelo ΛCDM (com mate´ria escura e constante cosmolo´gica) eles
descartaram o caso ΩΛ,0 = 0 (ou ΩΛ,0 < 0) com 99% de confianc¸a estat´ıstica em um regime
independente de curvatura. Para uma cosmologia plana (curvatura nula), foi encontrado
um valor de ΩM,0 = 0.28
+0.09
−0.08 com 1 σ de confianc¸a estat´ıstica, o que fornece um paraˆmetro
de acelerac¸a˜o negativo, q0 = −0.58. Este resultado indicou que o Universo esta´ se
expandindo de forma acelerada.
Em contrapartida, o grupo High-z Supernova Search [15] analisou 16 SNe Ia de altos
redshifts (0.16 < z < 0.97), incluindo duas medidas da amostra SPC e mais 34 supernovas
pro´ximas (com baixos redshifts). Suas ana´lises indicaram que, para um modelo ΛCDM,
teˆm-se um ΩΛ,0 > 0 com 99, 7% de confianc¸a estat´ıstica, independentemente da curvatura
espacial. Ja´ para uma cosmologia plana, o melhor ajuste foi de ΩM,0 = 0.28 ± 0.10 e
ΩΛ,0 = 1−ΩM,0. Usando ΩM,0 > 0, eles conclu´ıram que q0 = 0, com 99, 5% de confianc¸a,
chegando a` mesma conclusa˜o de que o Universo esta´ acelerando.
A causa desta expansa˜o acelerada, dentro do contexto da TRG, e´ a energia escura,
que e´ uma forma de energia com pressa˜o negativa que permeiando uniformemente o Uni-
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verso. Ana´lises recentes, como a de Suzuki et al. (2012) [61], que usaram 580 SNe Ia e as
analisaram com dados de oscilac¸o˜es acu´sticas de ba´rions e radiac¸a˜o co´smica de fundo (ver
Figura 2.10), chegaram a um valor de ΩΛ = 0.729 ± 0.014 (sob um modelo ΛCDM), ou
seja, a energia escura representa cerca de 72% do conteu´do de mate´ria-energia do cosmos.
A constante cosmolo´gica 28 Λ e´ a candidata mais simples a` energia escura. Entretanto,
existiu um debate em torno da causa deste enfraquecimento do brilho destas SNe Ia, pois
tal efeito pode ser causado ou por uma expansa˜o acelerada ou pela presenc¸a de alguma
opacidade co´smica na˜o levada em conta nas observac¸o˜es. Embora a acelerac¸a˜o seja evi-
denciada por outras observac¸o˜es independentes, como medidas da expansa˜o do Universo
e da radiac¸a˜o co´smica de fundo, uma opacidade na˜o levada em conta nas observac¸o˜es de
SNe Ia, levara˜o a obtenc¸a˜o de valores incorretos para paraˆmetros cosmolo´gicos, bem como
para a atual taxa de expansa˜o co´smica.
A opacidade co´smica pode ser causada pela absorc¸a˜o/dispersa˜o devido a` presenc¸a
de mate´ria no Universo, ou por campos magne´ticos extragala´cticos que podem transfor-
mar os fo´tons em part´ıculas na˜o observadas hipote´ticas e exo´ticas, como por exemplo,
part´ıculas tipo axions de luz, campo camalea˜o, gra´vitons, dimenso˜es extras de Kaluza-
Klein [62], entre outras. Os fo´tons podem ainda ser espalhados com ele´trons livres no
meio interestelar quando viaja da fonte para o observador, causando o mesmo escureci-
mento [63] e tambe´m podem ser acoplados a`s part´ıculas exo´ticas, podendo ate´ mesmo
aparecerem e desaparecerem [27].
Atualmente, severas restric¸o˜es cosmolo´gicas teˆm sido feitas para testar se exis-
tem fontes de opacidade co´smica, em outras palavras, testar se o Universo e´ realmente
transparente e se ha´ uma conservac¸a˜o do nu´mero de fo´tons entre a fonte e o observador.
2.6.1 Limites sobre a opacidade co´smica
Observac¸o˜es cosmolo´gicas fornecem limites em paraˆmetros cosmolo´gicos atrave´s
destas diferentes medidas de distaˆncia: distaˆncia de luminosidade (como fornecidas, por
exemplo, por supernovas), distaˆncia de diaˆmetro angular (atrave´s de oscilac¸o˜es acu´sticas
de ba´rions) ou ate´ mesmo atrave´s da taxa de expansa˜o como uma func¸a˜o de redshift
z, H(z). Como veremos, a combinac¸a˜o de DL com DDA fornece testes de uma f´ısica
exo´tica ale´m do modelo padra˜o (acoplamento de fo´tons), e restric¸o˜es sobre a opacidade
28Ou energia do va´cuo.
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Figura 2.10: Plano ΩM - ΩΛ com limites de SNe Ia combinados com dados de BAO e RCF. Os contornos
pontilhados e preenchidos representam as regio˜es de confianc¸a 68.3%, 95.4%, e 99.7 (Fonte: Susuki et al.
(2012) [61]).
co´smica[27].
Uma maneira de relacionar as DL, DDA e z encontra-se na chamada de relac¸a˜o
de dualidade de distaˆncia co´smica29[28] ou RDDC, dada por:
DL(z) = (1 + z)
2DDA(z) (2.87)
onde DL e´ a distaˆncia de luminosidade, DA e´ a distaˆncia de diaˆmetro angular e z e´ o
redshift. A RDDC e´ va´lida na geometria Riemmanniana, desde que o nu´mero de fo´tons
seja conservado [64]. A RDDC e´ uma forma particular de apresentar o teorema geral
29Tambe´m conhecida como relac¸a˜o de dualidade de distaˆncia.
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provado por Etherington, conhecido como lei de reciprocidade ou Teorema de reciprocidade
de Etherington.
Muitos me´todos teˆm sido usados para restringir violac¸o˜es no nu´mero de fo´tons
atrave´s da RDDC. Usualmente, considera-se a modificac¸a˜o da equac¸a˜o(2.88) na forma[65]:
DL
DDA
(1 + z)−2 = η(z) (2.88)
onde η(z) = 1 + η0z ou η(z) = 1 + η0
z
1+z
.
Um me´todo u´til para estudar a opacidade do universo e´ usar as velas padra˜o para
detectar poss´ıveis desvios da RDDC, usando o brilho de SNe I e GRBs. Quaisquer desvios
indicam que ha´ uma absorc¸a˜o co´smica e que os fo´tons na˜o sa˜o conservados entre a fonte e
o observador. Muitos esforc¸os tem sido feitos para testar violac¸o˜es na RDDC atrave´s de
observac¸o˜es astronoˆmicas [66][67][68][69]. Para o caso de reduc¸a˜o do brilho das SNe Ia, e´
poss´ıvel mostrar que o fluxo recebido pelo observador sera´ reduzido por um fator e−τ(z),
e a distaˆncia de luminosidade observada e´:
D2L,obs = D
2
L,truee
τ(z) (2.89)
onde τ(z) representa a profundidade o´ptica da opacidade entre um observador em z = 0
e a fonte em z; D2L,obs e´ a distaˆncia de luminosidade observada e D
2
L,true e´ a distaˆncia
de luminosidade real correspondente a` fonte (por exemplo, das SNe Ia). O Universo e´
transparente em τ(z) = 0.
A profundidade o´ptica ainda pode ser parametrizada como:
τ(z) = 2z, (2.90)
No pro´ximo cap´ıtulo vamos discutir os observa´veis que tem sido utilizados para
impor limites na opacidade co´smica, entre eles: SNe I, medidas da taxa de expansa˜o
co´smica (H(z)) e gamma ray bursts. A ideia aqui e´ simples, vincula-se um modelo cos-
molo´gico com um observa´vel que independa da opacidade co´smica e, com as distaˆncias de
luminosidade reais estimadas neste modelo nos redshifts das SNe Ia ou GRBs, as compara
com as distaˆncias de luminosidade observadas das SNe Ia ou GRBs, que dependem da
opacidade.
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Cap´ıtulo 3
Indicadores de distaˆncias
cosmolo´gicas
Neste cap´ıtulo, discutiremos as observac¸o˜es astronoˆmicas utilizadas para impor
v´ınculos cosmolo´gicos na opacidade co´smica. A ideia ba´sica dos testes atuais tem sido
comparar observac¸o˜es que dependam da hipo´tese da transpareˆncia co´smica, como observa-
c¸o˜es de SNe Ia e GRBs, com dados que independam desta aproximac¸a˜o, como os dados da
taxa da expansa˜o co´smica em diferentes redshifts, H(z). Estes dados sa˜o obtidos atrave´s
de estimativas de idades de gala´xias vermelhas velhas e dependem apenas dos espectros
das gala´xias e na˜o de suas luminosidades.
3.0.1 Supernovas do tipo Ia
As supernovas sa˜o eventos que ocorrem durante o u´ltimo esta´gio da evoluc¸a˜o es-
telar de uma estrela de grande massa. Tais eventos sa˜o classificadas de acordo com suas
caracter´ısticas intr´ınsecas tais como magnitude absoluta, a existeˆncia ou na˜o de rema-
nescente e a presenc¸a de a´tomos distintos em seus espectros de emissa˜o observados [48].
Basicamente, existem duas classes distintas de supernovas: supernova termonuclear, i.e.
as SNe Ia, e as de nu´cleos colapsados, incluindo SNe IIP , IIL, IIn, IIb e IIc[70]. As
SNe Ia sa˜o distinguidas pela auseˆncia de linhas de hidrogeˆnio e apresentam linhas de ab-
sorc¸a˜o de sil´ıcio em seu espectro e sa˜o formadas a partir da fusa˜o termonuclear de ana˜s
brancas degeneradas bina´rias de carbono-oxigeˆnio quando estas alcanc¸am o Limite de
Chandrasehkar (1.44M) [71], [72].
Devido a` homogeneidade de suas propriedades espectrais e a magnitude absoluta
Figura 3.1: SN 1994D, uma supernova de tipo Ia observada de marc¸o a maio 1994 nos arredores da
gala´xia lenticular NGC 4526. Cre´ditos: High-Z Supernova Search Team/HST/NASA.
ma´xima (Mmax) bem determinada, as SNe Ia sa˜o usadas como indicadores de distaˆncias
(velas padra˜o) na cosmologia observacional, sendo indicadores da geometria do Universo
e do estado da expansa˜o co´smica (desacelerado ou acelerado).
Apo´s a descoberta da expansa˜o acelerada [15], as observac¸o˜es no brilho das SNe
Ia se tornaram uma forte evideˆncia para acelerac¸a˜o co´smica[73]. No contexto da teoria
geral da relatividade de Einstein, este resultado implica ou a existeˆncia de algum tipo de
energia escura, constante ou suavemente varia´vel [66] [74], ou que o conteu´do da mate´ria
do Universo esta´ sujeito a processos dissipativos [75] [76].
No entanto, ainda existem algumas lacunas nas observac¸o˜es de SNe Ia e mecanismos
alternativos que podem contribuir para a evideˆncia de acelerac¸a˜o ou ate´ mesmo imitar o
comportamento de energia escura. Exemplos sa˜o: poss´ıveis efeitos evolutivos nos eventos
de SNe Ia, o poss´ıvel fato de estarmos em uma bolha local1 (Hubble Bubble), gravidade
modificada, fontes de atenuac¸a˜o da luz e a existeˆncia de part´ıculas tipo-axion (ALPs), e
outros cena´rios da f´ısica exo´tica que poderiam levar ao escurecimento do brilho das SNe
Ia [32].
Observac¸o˜es recentes de SNe Ia indicam que elas sa˜o afetadas por pelo menos quatro
1A ide´ia da bolha local foi proposta por Zehavi et al. (1998) [19]. A ide´ıa ba´sica proposta e´ que
vivemos em uma regia˜o de baixa densidade cercada por outra de alta densidade e a acelerac¸a˜o seria
apenas local. Entretanto, esta ide´ia na˜o foi sustentada pelos dados observacionais ([20]; [77]).
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diferentes fontes de opacidade: a Via La´ctea, sua gala´xia hospedeira, gala´xias interme-
dia´rias e o meio intergala´ctico. Nos u´ltimos anos, a RDDC tem sido usada para verificar
a existeˆncia da f´ısica exo´tica bem como a presenc¸a da opacidade e erros sistema´ticos nas
observac¸o˜es de SNe Ia [29, 30, 31]. Tal como ja´ mencionado, atrave´s da diminuic¸a˜o do
brilho de SNe Ia, que e´ causado por fontes de atenuac¸a˜o, tais como poeira interestelar, ga´s
e plasma ao redor da gala´xia hospedeira, pode-se testar a transpareˆncia do Universo, uma
vez que a distaˆncia de luminosidade das supernovas sa˜o afetadas e, consequentemente, ha´
uma violac¸a˜o na RDDC [26].
Recentes trabalhos usaram amostras de SNe Ia para testar a opacidade co´smica.
Por exemplo, os autores de [26] e [27] usaram a amostra de SNe Ia (SPC Union 2008 [116])
juntamente com recentes dados da expansa˜o co´smica (H(z)) para testar cena´rios cosmo-
lo´gicos que consideram part´ıculas exo´ticas que possam interagir com os fo´tons oriundos
das SNe Ia, o que viola a relac¸a˜o de dualidade das distaˆncias co´smicas. O primeiro [26]),
determinou, atrave´s de paraˆmetros independentes de modelo, o redshift de transic¸a˜o da
do universo desacelerado para o universo acelerado, enquanto o segundo [27] que tambe´m
testou hipote´ticas fontes de opacidade (part´ıculas tipo-axion (ALP), part´ıculas camalea˜o
e part´ıculas mini-carregadas (MPC)) apontou para um universo transparente com 95%
de confianc¸a estat´ıstica.
Holanda et. al [32] usaram dados de 580 SNe Ia da amostra Union2.1 junto com a
mais distante SNe Ia confirmada espectroscopicamente (SNe Ia SCP-0401 com z=1.713)
para testar a opacidade co´smica em um me´todo independente de modelo cosmolo´gico.
Liao et. al [65] tambe´m usaram a amostra Union2.1 combinada com 28 dados de H(z)
para testar se o Universo e´ transparente usando duas parametrizac¸o˜es para a opacidade
co´smica (τ(z) = 2(z) e τ(z) = (1 + z)2 − 1). Um trabalho recente [62] acrescentou
mais dados de amostras de SNe Ia com baixos redshifts trazendo resultados mais robustos
para um universo transparente. Estes resultados mostram que, ale´m de velas-padra˜o, as
SNe Ia esta˜o sendo provadas como o´timas fontes observa´veis para testes da f´ısica exo´tica
e da opacidade co´smica. Estes estudos sera˜o discutidos com mais detalhes no pro´ximo
cap´ıtulo.
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3.0.2 Taxa de expansa˜o co´smica H(z)
Como foi visto no cap. 2, o tempo t e o redshift cosmolo´gico z esta˜o relacionados
pelo fator de escala (2.72) e com o paraˆmetro de Hubble [78].
Medic¸o˜es recentes da taxa de expansa˜o em z 6= 0 sa˜o obtidas diretamente calcu-
lando a derivada do redshift em relac¸a˜o ao tempo. Portanto, derivando a equac¸a˜o (2.72)
em relac¸a˜o a t, considerando t0 como uma constante, temos:
da(t)
dt
= − a(t0)
(1 + z)2
dz
dt
= − a(t)
1 + z
dz
dt
(3.1)
Dividindo ambos os lados da equac¸a˜o (3.1) por a(t), podemos chegar a`:
H(z) ' − 1
1 + z
dz
dt
(3.2)
onde H(z) e´ o paraˆmetro do Hubble (ou taxa de expansa˜o co´smica) em func¸a˜o do redshift.
Proposto originalmente por Jimenez e Loeb (veja, por exemplo, a refereˆncia [79]),
este me´todo consiste em medir a diferenc¸a de idade entre duas gala´xias vermelhas antigas
em redshifts diferentes para obter a taxa dz/dt.
Embora na˜o seja diretamente observa´vel, H(z) pode, no entanto, ser deduzido
de va´rios dados observacionais, tais como idades cosmolo´gicas (“relo´gios padra˜o”) ou ta-
manhos angulares (“re´guas padra˜o”) [80]. Medidas de H(z) podem ser feitas atrave´s da
observac¸a˜o de gala´xias que evoluem passivamente2. Tais gala´xias enta˜o entre os melhores
“cronoˆmetros co´smicos”da cosmologia observacional [79]. Outros tipos de medic¸o˜es de
H(z) sa˜o extra´ıdas atrave´s de dados de oscilac¸o˜es acu´sticas de ba´rions (BAO) atrave´s do
espectro de aglomerados de gala´xias [81].
As medidas de distaˆncia extra´ıdas dos dados de H(z) teˆm sido usadas para medir a
expansa˜o co´smica e estudar as propriedades da energia escura. Quando somadas a` outras
medidas de distaˆncia, como as DL, extra´ıdas de velas padra˜o como as SNe Ia e de GRBs,
as medidas de H(z) representam fortes restric¸o˜es para testes da transpareˆncia co´smica.
Atualmente, diversos trabalhos teˆm usado medidas de H(z) para testar o paraˆmetro de
opacidade co´smica que sera´ abordado no pro´ximo cap´ıtulo ([26, 27, 32, 33]).
2Gala´xias que evoluem passivamente permanecem inalteradas por fuso˜es ou interac¸o˜es e sa˜o desprovi-
das de formac¸a˜o de estrelas em curso.
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3.0.3 Gamma Ray Bursts
Os Gamma Ray Bursts 3, sa˜o emisso˜es curtas de raios gama (0.01− 1MeV ) con-
siderados os mais brilhantes eventos eletromagne´ticos do Universo. Estes eventos sa˜o ex-
tremamente raros e tem sido observados em gala´xias mesmo com altos redshifts (z > 9).
Ha´ va´rias hipo´teses que tentam explicar a origem da radiac¸a˜o intensa de GRBs, algumas
delas apontam para fontes que emitem jatos relativ´ısticos tais como as hipernovas4 (um
tipo hipote´tico de estrela de grande massa cuja luminosidade e´ 10 vezes maior do que as
supernovas) [82], estrelas Wolf Rayet [83], varia´veis luminosas azuis (LBV) [84], buracos
negros, estrelas de neˆutrons, entre outros [85].
GRBs foram detectadas pela primeira vez em 1967 pelos sate´lites Vela, que tinha
sido concebidos para detectar testes de armas nucleares secretas testadas no espac¸o [86].
Apo´s sua detecc¸a˜o, foram propostos va´rios modelos teo´ricos para explicar essas exploso˜es,
como coliso˜es entre cometas e estrelas de neˆutrons. Havia pouca informac¸a˜o para verificar
estes modelos ate´ a detecc¸a˜o dos primeiros afterglows o´pticos e em raios-X e a medic¸a˜o
direta de seus redshifts e, por sua vez, a medic¸a˜o direta de suas distaˆncias e sa´ıdas de
energia. Estas descobertas e estudos posteriores das gala´xias e supernovas associados com
GRBs, esclareceram a distaˆncia e luminosidade dos GRBs, definitivamente colocando-os
em gala´xias distantes.
Apesar de na˜o haver um consenso cient´ıfico, o mecanismo f´ısico dos GRBs e´ dema-
siado debatido na literatura [87] [88] [89][90][91]. A origem dos GRBs foi confirmada por
Metzger et al.[92], Costa et al.[93], Van Paradijs et al. [94] e Frail et al. [95].
Dentre as conhecidas interpretac¸o˜es f´ısica dos GRBs, destacam-se o modelo fireball
ou modelo bola de fogo (ver 3.3), e o afterglow. No modelo fireball, jatos ultra-relativ´ısticos
com fatores de Lorentz varia´veis 5 (extremamente altos) geram os raios gama (prima´rios)
e estes, por sua vez, sa˜o ejetados do engenho central ou objeto compacto (buracos ne-
gros, coalesceˆncia de estrelas de neˆutrons, hipernovas, entre outros). Ja´ os afterglows sa˜o
produzidos atrave´s da interac¸a˜o do material ejetado e o meio que gera choques reversos
e externos. Os mecanismos de radiac¸a˜o mais discutidos incluem emissa˜o s´ıncrotron e
espalhamento Compton inverso [85].
3Do ingleˆs, exploso˜es de raios gama
4Tambe´m conhecidas como supernovas superluminosas
5Na relatividade restrita, o fator de Lorenzt ou fator γ e´ utilizado no ca´lculo da dilatac¸a˜o temporal,
contrac¸a˜o espacial, da energia cine´tica ou do momento linear. E´ dado por γ = 1√
1−(v/c)2
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Figura 3.2: Posic¸o˜es no ce´u de 2512 GRBs detectados durante a missa˜o Burst and Transient Source
Experiment(BATSE), da NASA. A distribuic¸a˜o e´ isotro´pica, sem concentrac¸a˜o no sentido do plano da
Via La´ctea, que corre na horizontal atrave´s do centro da imagem. Tal distribuic¸a˜o apontou que os GRBs
sa˜o detecta´veis em grandes distaˆncias cosmolo´gicas (Fonte: CGRO Science Support Center/NASA).
Uma vez que sa˜o encontradas em altos redshifts, os GRBs sa˜o amplamente propos-
tos como velas padra˜o [96] [97] e como sondas eficazes para rastrear o diagrama de Hubble
do Universo long´ınquo, testar modelos cosmolo´gicos e restringir paraˆmetros, entre eles a
opacidade co´smica. Entretanto, para os astrof´ısicos, calibrar a luminosidade de GRBs na˜o
e´ trivial quanto nas SNe Ia.
Existem va´rios me´todos para correlacionar quantidades observa´veis que permitem
conhecer a luminosidade e a energia intr´ınseca dos GRBs, os quais consolidam os GRBs
como velas padra˜o. Alguns exemplos sa˜o obtidos atrave´s das curvas de luz, como a
relac¸a˜o lag-luminosity e relac¸a˜o de variabilidade [98] [99], enquanto outros foram obtidos
dos espectros e incluem a relac¸a˜o Ghirlanda [100], a relac¸a˜o Yonetoku [101] [102], a relac¸a˜o
Liang-Zhang [103] e a relac¸a˜o de Amati (veja, por exemplo, as refereˆncias [104, 105, 106,
107]).
Na pro´xima sec¸a˜o, veremos com mais detalhes a relac¸a˜o de Amati, uma das mais
conhecidas correlac¸o˜es de luminosidade e energias dos GRBs.
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Figura 3.3: Esquema do modelo bola de fogo (fireball model). Na figura, sa˜o mostrados o motor central,
os jatos ultra-relativ´ısticos e as regio˜es de choque (interna e externa) que geram os afterglows. Fonte:
Piran (2003)
Relac¸a˜o de Amati
A relac¸a˜o Amati e´ uma correlac¸a˜o entre a energia isotro´pica de um GRB, Eiso, e
sua energia de pico intr´ınseca, Ep,i, no espectro νFν . Ela foi proposta pela primeira vez
por Amati et al. [104] e confirmada por estudos posteriores [105, 106, 107].
A Ep,i e´ calculada atrave´s do pico de energia observado, Ep,obs, atrave´s da seguinte
relac¸a˜o:
Ep,i = (1 + z)Ep,obs, (3.3)
onde z e´ um redshift conhecido.
A relac¸a˜o de Amati e´ dada por [105][108]:
Ep,i = K × (Eiso/1052erg)m. (3.4)
onde K e m sa˜o constantes, e Ep,i e´ dada em KeV. A relac¸a˜o tambe´m pode ser expressa
como Ep,i = K × Emiso, com Eiso dado em unidades de 1052erg [105].
No estudo original de Amati, m ≈ 0.5 e K ≈ 95. Entretanto, estudos posteriores
[109] com amostras de dados expandidos encontraram valores de 〈m〉 = 0.45 e 〈K〉 = 141.
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A relac¸a˜o de Amati tambe´m pode ser escrita na sua forma logar´ıtmica, conforme
segue:
log(Eiso) = A+Blog(Ep,i/〈Ep,i〉), (3.5)
onde a normalizac¸a˜o, A e a inclinac¸a˜o, B, sa˜o constantes, e onde Ep,i e´ o valor me´dio
da energia de pico intr´ınseca para toda a amostra de dados. Um estudo recente [110]
envolvendo 65 GRBs descobriu que, embora os valores de A e B flutuem ligeiramente
dependendo da faixa de mudanc¸a da amostra, os valores me´dios aproximados sa˜o A ≈ 53
e B ≈ 1, assumindo que Eiso e´ medido em unidades de erg [108].
No pro´ximo cap´ıtulo, veremos como a relac¸a˜o de Amati e´ usada na calibrac¸a˜o das
distaˆncias de luminosidade para restringir a opacidade co´smica usando GRB.
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Cap´ıtulo 4
Limites na Opacidade Co´smica
Como vimos no Cap 3, a combinac¸a˜o de diversos tipos de distaˆncias cosmolo´gicas,
incluindo as distaˆncias de luminosidade (extra´ıdas diretamente de supernovas do tipo
Ia, GRBs e medic¸o˜es indiretas de paraˆmetro de Hubble H(z)) e distaˆncias de diaˆmetro
angular (extra´ıdas de escalas de oscilac¸o˜es acu´sticas de ba´rions ou de aglomerados de
gala´xias), tem auxiliado a cosmologia na busca por alguma f´ısica exo´tica ou a f´ısica ale´m do
modelo padra˜o. Os argumentos que favorecem essa visa˜o se baseiam em testes que buscam
desvios de pressupostos intr´ınsecos aos modelos cosmolo´gicos (a exemplo da isotropia e
homogeneidade), e nos limites de paraˆmetros cosmolo´gicos, incluindo o paraˆmetro de
opacidade co´smica.
A relac¸a˜o de Etherington (eq. (2.88)), estabelece uma dualidade entre as distaˆncias
co´smicas (de luminosidade e de diaˆmetro angular) que depende crucialmente da conser-
vac¸a˜o de fo´tons entre fonte e observador, sendo violada por qualquer fonte de atenuac¸a˜o
ou de criac¸a˜o de fo´tons. Uma mudanc¸a no fluxo de fo´tons que se propagam em dire-
c¸a˜o a` Terra ira´ afetar as medidas de distaˆncia de luminosidade das SNe Ia, mas na˜o as
determinac¸o˜es da distaˆncia do diaˆmetro angular.
Fontes mais exo´ticas de violac¸a˜o de conservac¸a˜o de fo´tons envolvem um acopla-
mento de fo´tons a part´ıculas ale´m do modelo padra˜o de f´ısica de part´ıculas. Tais acopla-
mentos significariam que, ao passar pelo meio intergala´ctico, um fo´ton poderia desaparecer
- ou mesmo (re)aparecer! [27] - interagindo com tais part´ıculas exo´ticas, modificando a
luminosidade aparente das fontes.
Nos u´ltimos anos, va´rios esforc¸os tem sido feitos para sondar a transpareˆncia do
Universo, atrave´s de testes de violac¸o˜es da relac¸a˜o de dualidade das distaˆncias co´smicas.
Houveram va´rias tentativas de explicar o escurecimento de SNe Ia sem recorrer
a` acelerac¸a˜o co´smica, invocando fontes de atenuac¸a˜o. Exemplos incluem a poeira [111],
o acoplamento fo´ton-axion [112] e a replenishing dust ou “poeira resplandecente”[113].
Na refereˆncia [114] foi proposta a combinac¸a˜o de distaˆncias de luminosidade de SNe Ia
com estimativas de distaˆncia de diaˆmetro angular de fontes compactas para investigar
a presenc¸a de f´ısica exo´tica. Na refereˆncia [115], dados de BAOs e dados de SNe Ia
foram combinados para limitar a diferenc¸a de opacidade entre dois intervalos de redshifts
diferentes.
Mais recentemente, Avgoustidis et al. (2009) [26] combinaram dados de SNe Ia
com dados de H(z), considerando um modelo ΛCDM plano, para sondar a opacidade
co´smica. Estes limites foram atualizados por Avgoustidis et al. (2010) [27]. Baseados
nestas abordagens, Holanda et al. [32] usaram distaˆncias de luminosidade de dados de
H(z) para sondar com dados de SNe Ia para testar a opacidade independente de modelo
cosmolo´gico. Ja´ Holanda et al (2014) [33] usaram dados de GRBs em conjunto com
dados de SNe Ia e H(z) para limitar o paraˆmetro de opacidade co´smica. A ideia central
destes trabalhos pode se descrita da seguinte forma: enquanto os dados de distaˆncias de
luminosidade de SNe Ia sa˜o afetadas por uma poss´ıvel presenc¸a de opacidade, os dados
de H(z) na˜o sa˜o. Portanto, comparando estimativas de distaˆncias vindo destas duas
quantidades, e´ poss´ıvel impor limites na opacidade co´smica. A diferenc¸a nos me´todos e´
que alguns dependem da adoc¸a˜o expl´ıcita de um modelo cosmolo´gico e outros na˜o.
Nas pro´ximas sec¸o˜es, abordaremos com mais detalhes tais esforc¸os para testar a
opacidade co´smica, enfatizando um recente teste usando distaˆncias de luminosidade de
gamma-ray bursts. A vantagem aqui e´ que os GRBs permitem estudar a opacidade ate´
mais altos redshifts.
4.1 Limites usando dados de H(z) e SNe Ia
A relac¸a˜o de Etherington [28] dada por DL(z) = (1+z)
2DA(z) e´ va´lida para teorias
me´tricas de gravidade e depende apenas da conservac¸a˜o de fo´tons (transpareˆncia). Esta
transpareˆncia pode ser violada por qualquer fonte de atenuac¸a˜o ou opacidade que ocasiona
a perda de intensidade da luminosidade das fontes, bem como alguma forma exo´tica de
criac¸a˜o de fo´tons.
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Baseados no me´todo de More et al. [115] que limitou a opacidade em dois diferentes
redhisfts (z = 0.2 e z = 0.35), os autores da referencia [26] combinaram dados de SNe Ia
[116] com determinac¸o˜es independentes da histo´ria de expansa˜o co´smica H(z) [117][118]
para impor limites sobre poss´ıveis desvios da transpareˆncia utilizando uma versa˜o ligei-
ramente modificada da relac¸a˜o de Etherington. Adiante, discutiremos a metodologia
adotada.
Metodologia
Se existir uma fonte de “absorc¸a˜o de fo´tons”afetando a transpareˆncia do Universo,
o mo´dulo de distaˆncia derivado das SNe Ia seria sistematicamente afetado, em particu-
lar, qualquer efeito que reduza o nu´mero de fo´tons deve diminuir o brilho das SNe Ia e
aumentar a sua DL.
Como vimos no Cap 2, τ(z) representa a opacidade entre um observador em z = 0
e uma fonte em z. Na presenc¸a de uma fonte atenuante, o fluxo recebido seria diminu´ıdo
por um fator de eτ(z), e, desta forma, a distaˆncia de luminosidade sera´ dada pela equac¸a˜o
(2.90) D2L,obs = D
2
L,truee
τ(z). A saber, o mo´dulo de distaˆncia observado seria:
DMobs(z) = DMtrue + 2.5[log]τ(z), (4.1)
onde DMobs e´ o mo´dulo de distaˆncia observado e DMtrue e´ o modulo de distaˆncia real
(considerando o universo transparente).
As medic¸o˜es de DMobs foram obtidas atrave´s de dados da amostra Supernovae
Union [116]. Os autores compararam esses dados com distaˆncias de luminosidade inde-
pendentes de opacidade, dL,true, obtidas atrave´s de medic¸o˜es de H(z) [118]. Esta ana´lise
foi realizada no modelo ΛCDM plano.
Estes dados de H(z) foram obtidos de gala´xias vermelhas e antigas1 que evolu´ıram
passivamente2 e baseia-se na forma detalhada do espectro da gala´xia, mas na˜o na lumi-
nosidade da mesma. Isto significa que a os dados de H(z) na˜o sa˜o afetados por um τ(z)
na˜o nulo, uma vez que este na˜o depende fortemente do comprimento de onda na faixa
vis´ıvel. A profundidade o´ptica da opacidade τ tambe´m pode ser representada em termos
1Gala´xias Vermelhas Luminosas ou luminous red galaxies - LRG.
2Uma gala´xia que evoluiu passivamente e´ aquela onde a formac¸a˜o estelar ja´ se encerrou. Este tipo de
gala´xia torna-se cada vez mais vermelha a medida que as estrelas saem da sequeˆncia principal.
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do nu´mero de densidade como´vel de observadores n(z) em suas sec¸o˜es transversais σ(z),
conforme se segue:
τ(z) =
∫ z
0
n(z)σ(z)c
(1 + z)2
H(z)
dz =
∫ z
0
n(z)σ(z)
c
H0
(1 + z)2
E(z)
dz (4.2)
Em particular, na cosmologia de FLRW, temos:
dL,true = (1 + z)
c
H0
1√
Ωk
SK
(√
Ωk
∫ z
0
z′
E(z)
)
(4.3)
onde SK(x) representa sen(x) ou senh(x) e e´ dependente do paraˆmetro de curvatura Ωk,
(que pode ser positivo, zero ou negativo) e E(z) e´ dado por:
E(z) =
H(z)
H0
= [Ωm(1 + 3)
3 + ΩV (1 + z)
3(1+ω)]1/2. (4.4)
Na expressa˜o acima, H(z) e, portanto, dL,true, dependem de Ωm e H0, enquanto dL,obs e,
portanto, DMobs, dependem de Ωm, H0 e , considerando um modelo ΛCDM plano.
E´ usual considerar uma parametrizac¸a˜o simples dada atrave´s de uma relac¸a˜o de
Etherington modificada, dada por:
DL = DDA(1 + z)
2+ (4.5)
onde  e´ um paraˆmetro representando o afastamento da transpareˆncia ou o paraˆmetro de
opacidade co´smica. Isto significa que os casos nos quais  = 0 representa um Universo
perfeitamente transparente.
Os limites em  consideram que um pequeno  e z ≤ 1 sa˜o equivalentes a uma
parametrizac¸a˜o o´ptica em τ(z) = 2z ou τ = (1 + z)α − 1, com α = 2.
Ana´lises e resultados
A Figura 4.1 mostra limites no plano Ωm -  apo´s a marginalizac¸a˜o
3 em torno
de H0. As regio˜es em azul escuro sa˜o os n´ıveis de confianc¸a estat´ıstica em 1σ e 2σ de
confianc¸a estat´ıstica para os dados de SNe Ia. Os contornos em azul escuro no plano
de fundo mostram os limites considerando somente as SNe Ia em z < 0.5, enquanto os
contornos em azul escuro no primeiro plano correspondem a todo o intervalo de redshift.
E´ poss´ıvel notar que os valores negativos de  deveriam corresponder a`s SNe Ia sendo
3Os autores integraram a func¸a˜o de verossimilhanc¸a (Likelihood) sobre H0.
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mais brilhantes do que o esperado, o que pode ser interpretado como desvios na relac¸a˜o
de Etherington. Isto pode tambe´m indicar um efeito de lente gravitacional sobre os dados
das SNe Ia distantes, tal magnificac¸a˜o sugeriria que as SNe Ia esta˜o mais pro´ximas do que
efetivamente deveriam estar.
As regio˜es azul mais escuro mostram os limites utilizando os dados de H(z). Uma
vez que estas medic¸o˜es na˜o sa˜o afetadas pela transpareˆncia, este conjunto de dados na˜o
produz limites em . Os contornos em linha pretos pontilhadas representam os dados
combinados (H(z) + SNe Ia) para o caso das SNe Ia em (z < 0.5), ja´ os contornos em
linha uniforme mostram os limites combinados para todos os redshifts.
Figura 4.1: Nı´veis de confianc¸a de 1σ (68%) e 2σ (95%) no plano Ωm− para o conjunto de dados de SNe
Ia e H(z), apo´s a marginalizac¸a˜o sobre H0 na refereˆncia [26]. As regio˜es em azul escuro sa˜o os limites
usando dados de SNe Ia, com os contornos no plano de fundo representando dados em z < 0.5 e contornos
em primeiro plano representando todo o conjunto de dados. As regio˜es retangulares em azul mais claro
sa˜o provenientes dos dados de Hz. Os contornos transparentes sa˜o os limites comparando os dados de
SNe + Hz. Foi considerado, nestes limites, um modelo ΛCDM plano, onde as distaˆncias de luminosidade
de SNe Ia sa˜o afetadas por um desvio da relac¸a˜o de Etherington atrave´s da parametrizac¸a˜o em .
Apo´s marginalizar4 sobre outros paraˆmetros, os autores da refereˆncia [26] fitaram
os dados em  como e´ mostrado na Figura 4.2. Para este caso, o resultado da ana´lise
forneceu um valor de  = −0.08+0.21−0.20 quando utilizados dados de SNe Ia (considerando
todos os redshifts) e  = −0.01+0.08−0.09 quando sa˜o utilizados dados de H(z).
4Marginalizar sobre um determinado paraˆmetro e´ integrar a func¸a˜o de verossimilhanc¸a sobre ele.
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Ao estipular estes valores em τ ∼ 2z, os autores obtiveram um ∆τ < 0.02. Este
valor representa uma melhoria em um fator de 7 em relac¸a˜o aos limites obtidos por [115]
ou ∆τ ≡ τ(0.35) − τ(0.2) < 0.13 em 95% de confianc¸a. Este valor mais preciso pode
ser explicado pelo fato de que os autores da refereˆncia [115] usaram apenas dois redshifts
(z = 0.35 e z = 0.2) em um limite independente de parametrizac¸a˜o 5 em τ(z).
Figura 4.2: Distribuic¸a˜o χ2 apo´s a parametrizac¸a˜o em torno de Ωm e H0 da refereˆncia [26] apenas para
o caso de supernovas (painel esquerdo) e usando ambas as amostras de SNe e H(z) (painel direito). As
linhas pontilhadas correspondem ao n´ıvel de confianc¸a de 95%, em ∆χ2 = 4.
Estes resultados mostram que a combinac¸a˜o de diferentes medidas de distaˆncia e´
uma poderosa ferramenta para testar os limites em paraˆmetros cosmolo´gicos. Em particu-
lar, a refereˆncia [26] mostrou que a comparac¸a˜o de dados de SNe Ia e dados de diferentes
momentos da expansa˜o co´smica H(z), assumindo um modelo ΛCDM subjacente, produz
fortes limites na opacidade co´smica.
Na pro´xima sec¸a˜o, abordaremos uma atualizac¸a˜o dos limites sobre o paraˆmetro de
opacidade usando um novo conjunto de dados.
4.1.1 Atualizac¸a˜o nos limites sobre a opacidade co´smica
Como vimos, os autores da refereˆncia [26] usaram os dados de SNe Ia em combi-
nac¸a˜o com medidas de expansa˜o co´smica H(z) para obter maiores limites na opacidade
em escalas cosmolo´gicas em relac¸a˜o a`s medic¸o˜es apresentadas em [115].
Por outro lado, Avgoustidis et al. (2010) [27] atualizaram os limites sobre a opa-
cidade co´smica combinando uma nova compilac¸a˜o de dados de SN Ia com as u´ltimas
5Em ambas as ana´lises, os paraˆmetros de opacidade foram efetivamente medidos. No caso da refereˆncia
[115], foi usado o paraˆmetro ∆τ , enquanto [26] usaram o paraˆmetro .
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medic¸o˜es da taxa de expansa˜o H(z) em redshifts entre 0 e 2. Ademais, os autores de[27]
testaram cena´rios da f´ısica exo´tica tais como a combinac¸a˜o de fo´tons com campos escala-
res, conhecidos como part´ıculas tipo-axion, e a possibilidade de part´ıculas mini-carregadas
(minicharged particle) que teˆm uma carga ele´trica minu´scula, e com cargas ele´tricas des-
quantizadas chamadas de part´ıculas sub-ev de interac¸a˜o fraca (weakly-interacting-sub-eV-
particles - WISPs), cujos efeitos foram pesquisados em va´rias experieˆncias laboratoriais
e observac¸o˜es astronoˆmicas. A Figura 4.3 mostra os limites atualizados obtidos por Av-
goustidis et al. [27] utilizando os dados acima em combinac¸a˜o com os dados de Supernova
de tipo Ia extra´ıdos da compilac¸a˜o SCP Union 2008 [116], em comparac¸a˜o com os limites
apresentados na refereˆncia [26].
No painel a` esquerda, os contornos azuis mais escuros correspondem aos n´ıveis de
confianc¸a de dois paraˆmetros a 68% e 95%, ambos obtidos apenas dos dados de SN, en-
quanto os contornos em azul mais claro sa˜o os n´ıveis de confianc¸a correspondentes para os
dados de H(z). Os contornos transparentes so´lidos correspondem ao conjunto de dados
SN + H(z). Para fins de comparac¸a˜o, os autores tambe´m mostraram os contornos H(z) e
SN + H(z) nos limites apresentados na refereˆncia [26] em linhas pontilhadas e tracejadas,
respectivamente. A` direita, sa˜o mostrados os limites no paraˆmetro de opacidade  (mar-
ginalizando sobre todos os outros paraˆmetros), novamente para a recente ana´lise (linha
so´lida) e para a de refereˆncia [26] (pontilhada). O novo limite em torno do paraˆmetro ,
marginalizando sobre todos os outros paraˆmetros, e´  = −0.04+0.08−0.07 a 95% de confianc¸a
estat´ıstica.
Na pro´xima sec¸a˜o, revisaremos um recente trabalho no qual a opacidade co´smica
foi testada sob um cena´rio independente de modelo cosmolo´gico.
4.2 Limites independente de Modelo Cosmolo´gico
Usando a mesma RDDC modificada de [26] e [27], DL = DDA(1 + z)
2+, Holanda,
Carvalho & Alcaniz (2014)[32], impuseram limites na opacidade co´smica. Entretanto, di-
ferentemente dos resultados de [27] que assumiram um modelo ΛCDM em suas ana´lises,
os autores de [32] testaram a transpareˆncia co´smica atrave´s de uma abordagem indepen-
dente de modelo cosmolo´gico, onde foram usadas estimativas de DL livres de opacidade
obtidas a partir de uma integrac¸a˜o nume´rica das medic¸o˜es recentes de dados de H(z).
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Figura 4.3: Atualizac¸a˜o dos limites de [26], utilizando os u´ltimos dados de H(z) [119] e a determinac¸a˜o de
H0 de Riess et al.(2009) [120] em combinac¸a˜o com a compilac¸a˜o SCP Union 2008. A` esquerda: limites de
dois paraˆmetros no plano  - Ωm. Os contornos azuis mais escuros correspondem aos n´ıveis de confianc¸a
de 68% (1σ) e 95% (2σ) obtidos apenas com dados de SN. Os contornos azuis mais claros representam
os dados de H(z) e os contornos transparentes em linha cont´ınua representam os dados em conjunto de
SN + H(z). As medic¸o˜es de H(z) e de SN + H(z) da refereˆncia [26] sa˜o mostradas em linhas tracejadas
e pontilhadas respectivamente para fins de comparac¸a˜o. A` direita: limites um u´nico paraˆmetro  para
a ana´lise de Avgoustidis et al. (2010) [27] (linha cont´ınua uniforme) em comparac¸a˜o com os limites de
[26](linha pontilhada). A linha tracejada horizontal mostra o n´ıvel de confianc¸a de 95%, em um n´ıvel
∆χ2 = 2.
Os limites em  foram feitos comparando estes dados de H(z) com observac¸o˜es da
amostra de 580 SNe Ia da Union 2.1 [61] e duas compilac¸o˜es do conjunto de dados SDSS
+ ESSENCE + SNLS + Telesco´pio Espacial Hubble [121] onde os autores discutiram a
influeˆncia de diferentes curvas de luz das SNe Ia (SALT2 e MLCS2K2) nos resultados.
Tambe´m foi acrescentado nos dados a mais distante SNe Ia confirmada espectroscopica-
mente (SNe Ia SCP-0401 z = 1, 713) [122] com mo´dulo de distaˆncia 45.57± 0.24.
4.2.1 Distaˆncias de Luminosidade atrave´s de dados de H(z)
Como citado no cap´ıtulo anterior, medic¸o˜es recentes da taxa de expansa˜o em z 6= 0
sa˜o obtidas calculando a derivada do tempo co´smico em relac¸a˜o ao redshift, dado pela
equac¸a˜o 3.2. [32] utilizaram 28 dados de H(z) e extra´ıram as estimativas de distaˆncia, nas
quais tornou-se necessa´rio calcular a` distaˆncia como´vel para dados espac¸ados de maneira
na˜o uniforme. Esta distaˆncia e´ dada por:
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DC = c
∫ z
0
dz′
H(z′)
≈ c
2
N∑
i=0
(zi+1 − zi)
[
1
H(zi + 1)
+
1
H(zi)
]
, (4.6)
onde foi usada uma regra trapezoidal simples. Uma vez que o erro em medic¸o˜es de z e´
desprez´ıvel, os autores so´ levaram em considerac¸a˜o a incerteza sobre os valores de H(z).
Como pode-se verificar, usando te´cnicas padra˜o de propagac¸a˜o de erros, o erro associado
ao i-e´simo bin6 e´ dado por
si =
c
2
(zi+1 − zi)
(
σ2Hi+1
H4i+1
+
σ2Hi
H4i
)1/2
, (4.7)
onde o erro na integral (equac¸a˜o 4.6) no intervalo z = 0 e zn e´ σ
2
n =
∑N
i=1 Si.
Para obter resultados robustos, os autores adicionaram a` amostra de H(z) o valor
da taxa de expansa˜o atualizada para e´poca, a saber H0 = 73, 8± 2, 4 km/s/Mpc, obtido
por Riess et al. (2011)[123].
A Figura 4.4 mostra as medic¸o˜es das distaˆncias de luminosidade DL obtidas atrave´s
de observac¸o˜es de H(z), assumindo Ωk = 0. Para fins de comparac¸a˜o, os autores tambe´m
plotaram medidas de DL extra´ıdas da amostra de SNe Ia Union 2.1 + SNe Ia SCP-0401.
As distaˆncia de luminosidade extra´ıdas das taxas de expansa˜o, isto e´, as DL,true, sa˜o
obtidas conforme se segue:
DL,true
(1 + z)
=

DH√
Ωk
sinh[
√
ΩkDC/DH ] para Ωk > 0
DC para Ωk = 0
DH√
Ωk
sin[
√|Ωk|DC/DH ] para Ωk < 0
(4.8)
Os autores tambe´m assumiram uma func¸a˜o para τ(z), como mostrado em [26] e
[27], considerando a relac¸a˜o τ(z) = 2(z). Para discutir os resultados em uma abordagem
geral, [32] usaram geometrias de FLRW com curvatura arbitra´ria e adicionaram na ana´lise
o valor do paraˆmetro de curvatura dos dados do WMAP, ou seja, Ωk = 0, 0125± 0, 0155
(2σ) [124].
Ana´lises e resultados
Como foi abordado, os autores de [32] usaram duas amostras de SNe Ia em suas ana´-
lises. A primeira, como vista na Figura 4.4, usou os dados da compilac¸a˜o de Union2.1, que
6I-e´simo termo de uma distribuic¸a˜o binomial.
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Figura 4.4: Distaˆncias de luminosidade obtidas a partir das medidas da taxa de expansa˜o H(z) (triaˆngulos
vermelhos preenchidos). Para fins de comparac¸a˜o, os autores da refereˆncia [32] adicionaram as medidas
de DL extra´ıdas da amostra de SNe Ia Union2.1 (quadrados pretos preenchidos). As curvas representam
o ajuste polinomial de segundo grau dos pontos DL livres de opacidade a partir de dados SNe Ia e o
erro 1σ correspondente. O c´ırculo aberto, a` direita, corresponde a` mais distante SNe Ia confirmada
espectroscopicamente (z = 1.713).
usa o me´todo SALT2 para calibrar as curvas de luz de SNe Ia. Tambe´m foi acrescentada
nesta amostra, a supernova SCP-0401, a mais distante confirmada espectroscopicamente.
A segunda amostra consiste nos dados de 288 SNe Ia (SSDS + ESSENSE + SNLS
+ Telesco´pio Espacial Hubble) onde foi usado dois me´todos de parametrizac¸a˜o das curvas
de luz, SALT2[125] e MLCS2K2[126] e e´ distribu´ıda no intervalo de redshift 0.02 ≤ z ≤
1.55. Para verificar o efeito do ajuste da curva de luz nos resultados, os autores de [32]
consideraram ambos as sub-amostras SDSS em suas ana´lises. Para este caso, os autores
negligenciaram duas medidas de H(z) que na˜o estavam dentro do intervalo de redshift
mencionado acima: H(z = 1, 53) = 140± 14 e H(z = 1, 75) = 202± 40.
Para estimar o melhor ajuste para o conjunto de paraˆmetros P ≡ (ΩK , ,H0), os
autores avaliaram a func¸a˜o de distribuic¸a˜o (Likelihood), L ∝ e−χ2/2, conforme segue:
χ2 =
∑
z
(mobs(z)−mtrue(z)− 2.1715z)2
σ2m(obs) + σ
2
m(true)
+
(Ωk + 0.0125)
2
0.01552
+
(H0 − 73.8)2
2.42
(4.9)
onde σ2m(obs) e σ
2
m(true) sa˜o os erros associados aos mo´dulos de distaˆncias de SNe Ia (sem
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erros sistema´ticos) e aos mo´dulos de distaˆncia extra´ıdos das medic¸o˜es de H(z), respec-
tivamente. O mo´dulo de distaˆncia real mtrue(z) e´ obtido via mtrue = 5log10DL,true + 25,
enquanto que DL,true e´ dado pela equac¸a˜o (4.9).
A Figura 4.5(a-c) mostra contornos de 1σ, 2σ e 3σ no plano Ωk − , onde as
compilac¸o˜es Union 2.1 + SNe Ia SCP-0401, SDDS (SALT2) e SDDS(MLCS2K2), foram
consideradas, respectivamente. Para a amostra Union 2.1 + SNe Ia SCP-0401, os autores
descobriram um universo perfeitamente transparente ( = 0) e um universo plano e´ per-
mitido a um n´ıvel de 1σ, com  = 0.017±0.055(1σ). Para fins de comparac¸a˜o, tambe´m foi
mostrado a influeˆncia do ajuste da curva de luz na ana´lise nos paine´is 2b e 2c. E´ poss´ıvel
notar que nenhum conflito significativo entre eles foi encontrado, com  = 0, 047± 0, 057
(SALT2) e  = 0, 067± 0, 071 (MLCS2K2) a 68, 3% de confianc¸a estat´ıstica.
Figura 4.5: Contornos de confianc¸a no plano Ωk −  para as treˆs sub-amostras de SNe Ia discutidas em
[32] para os n´ıveis 1σ e 2σ. O ponto onde as duas linhas cont´ınuas se cruzam representa um universo
transparente ( = 0) e plano (Ωk = 0). E´ importante evidenciar que os resultados sa˜o fortemente
dependentes do encaixe das curvas de luz das SNe Ia.
Na Figura 4.6, e´ mostrada a probabilidade do paraˆmetro  para Union 2.1 + SNe
Ia SCP-0401, SDSS (SALT2) e Compilac¸o˜es SDSS (MLCS2K2) apo´s a marginalizac¸a˜o
sobre o paraˆmetro de curvatura Ωk. Para este caso, os autores obtiveram  = 0, 017 ±
0, 052,  = 0, 047 ± 0, 039 e  = 0, 067 ± 0, 056 em 1σ. Vale ressaltar que estes limites
em  sa˜o marginalmente compat´ıveis com os limites encontrados por Avgoustidis et al.
(2010)[27], nas quais um valor preferencialmente negativo para o paraˆmetro de opacidade
foi encontrado ( = −0.0040+0.08−0.07) em 2σ de confianc¸a estat´ıstica.
De acordo com estas ana´lises, foi poss´ıvel determinar que a compilac¸a˜o Union 2.1 +
SNe Ia SCP-0401, esta´ totalmente de acordo com um universo perfeitamente transparente
( = 0) e um universo plano (Ωk), enquanto que as compilac¸o˜es SDDS sa˜o compat´ıveis
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Figura 4.6: Likelihood para  apo´s a marginalizac¸a˜o dos paraˆmetros de curvatura Ωk e de Hubble H(z).
Nota-se que a maior amostra de SNe Ia da ana´lise da refereˆncia [32] (Union 2.1 + SNe Ia SCP-0401) esta´
totalmente de acordo com um universo transparente ( = 0).
com tal cena´rio a um n´ıvel de 2σ. Apo´s a marginalizac¸a˜o sobre o paraˆmetro de curvatura
Ωk, os autores descobriram que um universo completamente transparente esta´ de acordo
com a maior amostra (Union 2.1 + SNe Ia SCP-0401). Ja´ para a amostra SDDS, tal
universo e´ compat´ıvel a um n´ıvel < 1.5σ de confianc¸a estat´ıstica, independentemente das
curvas de luz de SNe Ia.
Na pro´xima sec¸a˜o, daremos eˆnfase aos limites no paraˆmetro de opacidade co´smica
usando dados de fontes que sa˜o ainda desconhecidas pela astrof´ısica, as chamadas gamma-
ray bursts.
4.3 Limites usando gamma-ray bursts
Nos u´ltimos anos, como vimos, a RDDC tem sido usada para testar o paraˆmetro
de opacidade co´smica sob diversas fontes de atenuac¸a˜o de diferentes comprimentos de
ondas. [29] utilizaram medic¸o˜es de DL e estimativas de DDA a partir de ra´dio gala´xias
FRIIb [127] e fontes de ra´dio ultracompactas [128] para testar poss´ıveis desvios na RDDC.
Mais recentemente, um teste da RDDC atrave´s do espectro da radiac¸a˜o co´smica de fundo
em microondas foi proposto por [129]. Os autores verificaram que a RDDC na˜o pode
ser violada em mais de 0, 01% entre a e´poca do desacoplamento e hoje. Ale´m disso, um
teste independente de modelo cosmolo´gico envolvendo apenas medidas da frac¸a˜o de massa
do ga´s dos aglomerados de gala´xias via efeito Sunyaev-Zeldovich e observac¸o˜es de brilho
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superficial de raios X foi discutido por [31], onde nenhuma violac¸a˜o significativa da RDDC
foi encontrada.
Entretanto, a maioria destes testes da opacidade co´smica se limitam no intervalo de
redshift 0 < z < 1.7. Assim, alguns autores usaram distaˆncias de luminosidade extra´ıdas
de gamma-ray bursts para explorar o universo em redshifts mais altos (2 < z < 8) e ex-
pandir a faixa do espectro eletromagne´tico, adicionando os raios gama para testar cena´rios
cosmolo´gicos, especificamente, para entender o comportamento da energia escura.
Como visto no Cap. 03, as GRBs fornecem uma maneira de testar modelos cos-
molo´gicos, uma vez que sua fenomenologia permite transforma´-las em velas padra˜o (ver
[104] e [100]) devido a sua fenomenologia. Os GRBs foram usadas, por exemplo, para
testar modelos de energia escura [130][131][132][133] e tambe´m testes de inomogeneidades
no modelo ΛCDM atrave´s de linhas de visa˜o [134].
Baseados nestas abordagens e usando a mesma metodologia adotada por Avgous-
tidis et al. 2009 [26] e 2010 [27], em um trabalho recente, Holanda & Busti 2014 [33]
avaliaram a opacidade co´smica em redshifts mais elevados atrave´s de distaˆncias de lu-
minosidade a partir dos dados de GRBs, assumindo a validade da relac¸a˜o Amati [104] e
usando as u´ltimas 26 medidas da expansa˜o Hubble livres de opacidade na faixa (0.1 < z <
2.30). Uma poss´ıvel degeneresceˆncia dos limites na opacidade com o modelo cosmolo´gico
subjacente tambe´m foi investigada.
4.3.1 Metodologia
Diferentemente de [26], que usaram distaˆncias de luminosidade derivadas de me-
dic¸o˜es de SNe Ia, os autores da refereˆncia [33] usaram dados de GRBs para testar a
existeˆncia de fontes de absorc¸a˜o de fo´tons e testar se o Universo e´ transparente atrave´s da
relac¸a˜o de distaˆncia de luminosidade observada (eq. (2.90)), ale´m do mo´dulo de distaˆncia
observado (eq. (4.1)).
Para uma cosmologia FLRW plana [57], temos que:
DL,true(z) = (1 + z)c
∫ z
0
dz′
H(z)
, (4.10)
onde c e´ a velocidade da luz e H(z) = H0E(z,ΩM , ω) e
E(z,ΩM , ω) = [ΩM(1 + z)
3 + (1− ΩM)(1 + z)3(1+ω)]1/2 (4.11)
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onde ΩM e´ paraˆmetro de densidade de mate´ria medido hoje e ω e´ a paraˆmetro da equac¸a˜o
de estado da energia escura. Se ω = −1, temos o enta˜o chamado modelo ΛCDM plano.
Como foi visto, Avgoustidis et al. [26][27] consideraram a seguinte parametrizac¸a˜o de um
desvio da relac¸a˜o Etherington DL = DDA(1+z)
2+, com  parametrizando a transpareˆncia
co´smica.
Com o objetivo de obter limites mais fortes sobre a opacidade co´smica, [33] consi-
derou uma parametrizac¸a˜o linear simples para τ(z) = z e as medidas de mobs (ou DL,obs)
foram extra´ıdas da compilac¸a˜o de GRBs, sondando, assim, a opacidade co´smica em um
intervalo de redshift ate´ enta˜o na˜o explorado na literatura. Os paraˆmetros desconhecidos
ΩM ,  e ω sa˜o obtidos via uma ana´lise conjunta com medic¸o˜es de H(z) em cena´rios planos
conhecidos: ΛCMD e XCDM.
Assim como as SNe Ia, o brilho das GRBs tambe´m sa˜o afetadas por pelo menos
quatro fontes diferentes de opacidade (a Via La´ctea, a gala´xia hospedeira, as gala´xias
intermedia´rias e o meio intergala´ctico). As medidas H(z) sa˜o obtidas a partir de idades
das antigas gala´xias velhas que evoluem passivamente e, como vimos, na˜o depende do
brilho da gala´xia, mas sim da forma detalhada do seu espectro e, desta forma, os valores
de H(z) na˜o sa˜o afetados por um τ(z) diferente de zero. Para comparar e atualizar os
resultados anteriores, os autores consideraram as observac¸o˜es SNe Ia da amostra Union
2.1 [61] e tambe´m foi adicionada a mais distante SNe Ia confirmada espectroscopicamente
ate´ enta˜o (z = 1.713) [122].
4.3.2 Conjunto de Dados
Gamma-ray bursts
Como vimos no Cap 03., as gamma-ray bursts sa˜o os mais brilhantes eventos ele-
tromagne´ticos do Universo. Estas exploso˜es sa˜o rastreadas em gala´xias com altos redshifts
(0.1 < z < 9). A GRB mais distante conhecida, detectada espectroscopicamente e´ a GRB
090423, com z = 8.2 [135]. O mais distante objeto conhecido no Universo tambe´m e´
uma GRB, a GRB 090429B, com redshift fotome´trico z = 9.4 [136]. Por estarem nesta
faixa de redshift muito mais alta do que as SNe Ia, que sa˜o encontradas em redshifts
z < 1.7, e, uma vez que sa˜o consideradas velas-padra˜o, as GRBs podem ser poderosas
fontes luminosas para testar a absorc¸a˜o de fo´tons e a transpareˆncia do Universo.
A relac¸a˜o de Amati [104], uma das principais e mais bem sucedidas correlac¸o˜es
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da astrof´ısica das GRBs encontradas na literatura, relaciona a energia total isotro´pica
equivalente irradiada em raios gama (Eiso) e a energia no pico da explosa˜o, νFν (Ep,i),
onde ν e´ a frequeˆncia e Fν , o fluxo na frequeˆncia ν. Como foi abordado na sec¸a˜o 3.1.3, a
relac¸a˜o de Amati pode ser expressa atrave´s da lei de poteˆncia Ep,i = K ×Emiso, onde Ep,i,
dado na equac¸a˜o (3.1), e´ a energia do pico e Eiso e´ dado por:
Eiso = 4piD
2
LSbolo(1 + z)
−1, (4.12)
onde Sbolo e´ flueˆncia bolome´trica
7 em raios gama em uma dada GRB.
As refereˆncias [137] e [138] propuseram usar SNe Ia para calibrar as GRBs, me´todo
este que foi atualizado por Wei(2010)[139], onde 557 dados de SNe Ia da amostra Union2
[140] foram considerados e 109 GRBs. Para cada GRB que estivesse na mesma faixa de
redshift das SNe Ia, 0 ≤ z ≤ 1, 4, foram encontrados quatro SNe Ia mais pro´ximas e uma
interpolac¸a˜o cu´bica foi aplicada para derivar seu mo´dulo de distaˆncia. Uma vez que as 50
GRBs nesta faixa de redshifts tiveram seu mo´dulo de distaˆncia determinado, um ajuste
foi realizado para obter os paraˆmetros K e m da relac¸a˜o de Amati (3.3), o que, por sua
vez, permitiu derivar as distaˆncias para o restante das GRB de alto redshift.
As 59 GRBs restantes, com z > 1.4 foram utilizadas por [33] para plotar os mo´dulos
de distaˆncia como mostrado na Figura 4.7(a). E´ poss´ıvel notar que as GRBs sa˜o calibradas
com o SNe Ia sem uma correc¸a˜o para a opacidade. Portanto, se uma opacidade diferente
de zero estiver presente, seu efeito deve se tornar mais forte ao analisar os dados GRB
devido aos erros quando as medic¸o˜es sa˜o feitas em altos redshifts.
E´ importante ressaltar que, devido ao escasso conhecimento dos processos f´ısicos
que geram as GRBs, o seu status como sonda cosmolo´gica ainda e´ inferior ao de outras
fontes de luminosidade, como as SNe Ia, oscilac¸o˜es acu´sticas de ba´rions ou anisotropias
da radiac¸a˜o co´smica de fundo, cuja f´ısica e´ bem conhecida.
Ha´ um forte debate na literatura sobre se a relac¸a˜o Amati e´ uma propriedade
intr´ınseca de GRBs ou apenas uma combinac¸a˜o de efeitos de selec¸a˜o. Por exemplo, os
autores da refereˆncia [147] investigaram se a relac¸a˜o de Amati e´ o resultado natural das
propriedades intr´ınsecas das GRBs ou apenas um vie´s de selec¸a˜o8 [148] detectaram uma
forte evoluc¸a˜o na func¸a˜o de luminosidade das GRBs. Isso pode indicar que as GRBs sa˜o
7Na astrof´ısica estelar, o fluxo ou flueˆncia bolome´trica e´ a soma do fluxo luminoso de um determinado
objeto estelar em cada comprimento de onda ou frequeˆncia.
8Um vie´s de selec¸a˜o ocorre quando uma determinada amostra na˜o e´ escolhida de forma aleato´ria
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Figura 4.7: a) Mo´dulo de distaˆncia m como func¸a˜o do redshift para 580 SNe Ia da amostra Union2.1 [61]
e uma SNe Ia de alto (quadrado preto) mais 59 GRBs (diamantes azuis) calibradas por Wei (2010)[139].
b) Medic¸o˜es de 19 H(z) a partir de diferentes cronoˆmetros co´smicos [118, 119, 141] mais 7 medidas de
H(z) extra´ıdas de BAOs [142, 143, 144, 145][146].
intrinsecamente mais luminosas em redshifts mais altos. Um vez que foram usadas GRBs
de baixo redshift para calibrar suas contrapartes em altos redshifts em [33], os autores
inferiram uma menor distaˆncia para as GRBs e, desta forma, eles encontraram um valor
mais baixo para a opacidade. Portanto, se esse efeito for importante, a opacidade estaria
sendo subestimada, apesar das GRBs em altos redshifts representarem fortes limites sobre
a opacidade, em comparac¸a˜o com as de baixo redshift.
Medic¸o˜es de H(z)
Holanda & Busti (2014)[33] utilizaram 19 medic¸o˜es de H(z) extra´ıdas de va´rios mo-
mentos na escala de tempo cosmolo´gica ([118],[119],[141]) BAOs([142],[143],[144],[145],[146])
na faixa de redshift 0 < z < 2.3.
Os autores tambe´m acrescentaram uma me´dia estat´ıstica de 553 medic¸o˜es de H0
em seus resultados, considerando um valor na ana´lise de 68± 2, 8kms−1Mpc−1 [149] para
a constante de Hubble, compat´ıvel com o valor derivado recentemente pelo sate´lite Planck
(Planck Collaboration 2013)[150].
Seguindo a metodologia de [151], a distribuic¸a˜o de H0 e´ assumida ser gaussiana
com uma largura no desvio padra˜o e me´dia de H0, assim, pode-se construir a func¸a˜o
(Likelihood) posterior LH(p) que depende apenas dos paraˆmetros p integrando o produto
de exp (−χ2H/2) e a func¸a˜o (Likelihood) a priori exp[−(H0 −H0)2/(2σ2H0)].
A maximizac¸a˜o da Likelihood LH(p) e´ equivalente a` minimizac¸a˜o−χ2H(p) = −2lnLH(p).
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Estas 26 amostras de H(z) foram plotadas na Figura 4.7(b), como func¸a˜o do
redshift.
Amostras de SNe Ia
Os autores tambe´m usaram dados de 580 SNe Ia na faixa de redshift 0.015 < z <
1.43, compilados por Suzuki et al. (2012)[61], conhecida como amostra Union2.1. Tambe´m
foi adicionado a` amostra a mais distante supernova Ia confirmada espectroscopicamente
(z = 1.713)[122], que foi calibrada com as curvas de luz da amostra SALT2 [125], e e´
mostrada na Figura4.7(a) (quadrados pretos).
4.3.3 Ana´lises e resultados
Os limites do conjunto de paraˆmetros b de [33] foram obtidas atrave´s da func¸a˜o
de distribuic¸a˜o (Likelihood), L ∝ e−χ2/2, com:
χ2 =
∑
z
[mobs(z)−mtrue(z,p)− 1.08(z)]2
σ2mobs
+ χ2H(z,p) (4.13)
onde σ2mobs e´ o erro associado ao mo´dulo de distaˆncia das GRBs (ou SNe Ia), mtrue e´ obtido
via mtrue = 5log10DL,true + 25, e DL,true e´ dado na equac¸a˜o (4.13), com ω = −1 para um
modelo ΛCDM plano e um ω como um paraˆmetro livre para um modelo XCDM. Veremos
a seguir as limites do paraˆmetro de opacidade para estes dois modelos cosmolo´gicos feitas
por [33]. Os autores ainda exploraram limites sobre o paraˆmetro da equac¸a˜o de estado ω,
que na˜o foram exploradas por [26] e [27].
Limites no modelo ΛCDM plano
A Figura 4.8(a) mostra os contornos de ∆χ2 = 2.30 (1σ) e 6.17 (2σ) no plano ΩM−
considerando as amostras de GRBs, SNe Ia e H(z). Para a amostra de GRB (curvas
vermelhas pontilhadas), [33] descobriram que um universo perfeitamente transparente
( = 0) e´ permitido com  = 0.09± 0.25(1σ).
Como e´ poss´ıvel ver, usando apenas a amostra de GRBs, os autores na˜o foram
capazes de limitar simultaneamente o conteu´do de energia do modelo ΛCDM plano e o
paraˆmetro . Por outro lado, os dados deH(z) na˜o restringem  (curvas azuis pontilhadas),
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mas impo˜em limites restritivos e fornece estimativas para o ΩM , como ΩM = 0, 28 ±
0, 04(1σ).
Desta forma, limites mais rigorosas no espac¸o de paraˆmetros podem ser obtidas
atrave´s da combinac¸a˜o de dados de GRB+H(z). Os contornos pretos mostram os limites
de confianc¸a estat´ıstica 1σ e 2σ no plano ΩM −  da ana´lise conjunta GRB + H(z) que
fornece  = 0, 06± 0, 04 e ΩM = 0, 28± 0, 04 em um n´ıvel de confianc¸a 1σ. Ale´m disso, os
autores atualizaram os limites sobre o paraˆmetro de opacidade  utilizando a compilac¸a˜o
SNe Ia mais recente [61] incluindo a mais distante SNe Ia confirmada espectroscopicamente
(z = 1.713) [122].
Atrave´s da combinac¸a˜o de dados de SNe Ia + H(z), foram obtidos  = 0, 02±0, 06
e ΩM = 0, 28± 0, 04 (1σ) (contornos preenchidos).
Apo´s a marginalizac¸a˜o sobre ΩM o painel (b) exibe a probabilidade para o paraˆme-
tro  com as ana´lises GRB + H(z) e SNe Ia + H(z). Foi obtido um valor de  = 0, 06±0, 18
e  = 0, 020± 0, 055, respectivamente, ao n´ıvel 1σ. Como pode-se concluir, os resultados
das ana´lises de [33] para um modelo ΛCDM suportam um universo transparente.
Figura 4.8: a) Contornos no plano (ΩM − ) para os n´ıveis de confianc¸a de 1σ e 2σ da refereˆncia [33]. As
curvas tracejadas em azul e pontilhadas em vermelho correspondem, respectivamente, aos limites usando
os dados de H(z) e GRBs separadamente. As curvas pretas correspondem aos limites da ana´lise H(z)
+ GRB. Os contornos preenchidos internos mostram os limites obtidos usando os dados SNe Ia + H(z).
b) Probabilidade do paraˆmetro  apo´s marginalizar o paraˆmetro ΩM . As linhas so´lidas e pontilhadas
correspondem a` ana´lise H(z) + GRB e H(z) + SNe Ia, respectivamente.
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limites no modelo XCDM plano
Apo´s limitar os paraˆmetros pelo modelo padra˜o ΛCDM, os autores da refereˆncia
[33] fizeram uma segunda ana´lise, considerando agora o modelo XCDM plano.
A Figura 4.9(a) mostra os contornos de 1 e 2σ no plano ω −  marginalizando
sobre ΩM e considerando as amostras de GRB, SNe Ia e H(z). E´ importante notar que
as medic¸o˜es de H(z) derivadas de BAOs foram obtidas no modelo ΛCDM e, portanto,
dependem deste modelo. No entanto, os autores verificaram que estas medic¸o˜es na˜o
alteram os limites para , proporcionando limites mais fortes para ω.
Como resultado geral, os limites em  no plano ω −  sa˜o mais amplos do que no
modelo ΛCDM plano, entretanto, o valor de  e´ independente de ω. Para a amostra GRB
(curvas pontilhadas em vermelho), os autores descobriram que um universo transparente
perfeito ( = 0) e´ permitido pelos dados atuais com  = 0, 10±0, 22 (1σ) e os contornos de
1σ e 2σ sa˜o independentes de ω. As curvas azuis pontilhadas mostram limites da amostra
de H(z), que impo˜e limites apenas em ω, como ω = −1, 10± 0, 35 (1σ).
Limites mais fortes foram obtidas atrave´s da combinac¸a˜o de dados de GRB + H(z).
Os contornos pretos mostram os n´ıveis de confianc¸a estat´ıstica 1 e 2σ no plano ω− atrave´s
da ana´lise conjunta GRB + H(z), que forneceu  = 0, 06± 0, 23ew = −1, 1± 0, 35 (1σ),
valores estes muito mais robusto do que quando comparados a` analise das amostras usando
apenas GRB.
A Figura 4.9(b) mostra os limites em ω e  usando a u´ltima compilac¸a˜o de SNe
Ia Union2.1[61], incluindo a mais distante SNe Ia confirmada espectroscopicamente (z =
1.713) [122], em conjunto com dados H(z). Foi obtido um valor de  = 0, 015 ± 0, 090
e ω = −1, 01 ± 0, 18 1σ (contornos preenchidos). Ao marginalizar os paraˆmetros ω e
ΩM , o painel (b) exibe a probabilidade de  atrave´s da ana´lise das combinac¸o˜es GRB +
H(z) e SNe Ia + H(z). Os autores obtiveram  = 0, 057 ± 0, 21 e ω = 0, 015 ± 0, 060,
respectivamente, no n´ıvel 1σ. Este resultado esta´ totalmente de acordo com os dados da
ana´lise ΛCDM plano.
Como vimos, [33] compararam os limites em um modelo ΛCDM plano com o
modelo XCDM plano. Os autores descobriram que os dados de GRB esta˜o totalmente
de acordo com um universo transparente perfeito e os resultados foram independentes do
paraˆmetro ω.
Segundo [33], estes resultados podem reforc¸am o interesse na busca observacional
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Figura 4.9: a) Contornos no plano (ω − ) para n´ıveis de confianc¸a de 1σ e 2σ da refereˆncia [33]. As
curvas tracejadas em azul e pontilhadas em vermelho correspondem, respectivamente, aos limites usando
os dados de H(z) e GRBs separadamente. E´ poss´ıvel observar que os limites em  atrave´s dos dados de
GRBs sa˜o independentes do . As curvas pretas correspondem aos limites da ana´lise H(z) + GRB. Os
contornos preenchidos internos mostram os limites obtidos usando dados SNe Ia + H(z). b) Probabilidade
do paraˆmetro  apo´s a marginalizac¸a˜o do paraˆmetro ω. As linhas preenchidas e pontilhadas correspondem
a`s ana´lises H(z) + GRB e H(z) + SNe Ia, respectivamente.
pelas gamma-ray bursts. No futuro, quando as amostras de GRBs ficarem mais amplas
e seus processos f´ısicos forem melhor entendidos, as incertezas estat´ısticas e sistema´ticas
ira˜o diminuir e, com isto, sera´ poss´ıvel melhorar os limites para testar a opacidade co´smica
em altos redshifts (z > 2), bem como testar novas parametrizac¸o˜es para τ(z), o que pode
nos ajudar a identificar a natureza da energia escura, uma das maiores inco´gnitas da
cosmologia observacional.
4.4 Novo limite sobre a opacidade usando H(z) e gamma-
ray bursts
Apresentamos, acima, uma revisa˜o de alguns testes da transpareˆncia co´smica e
limites sobre . Agora, mostraremos um novo limite sobre o paraˆmetro de opacidade
co´smica usando distaˆncias de luminosidade de GRBs e com dados de H(z).
No´s usamos 162 dados de GRBs na faixa de redshift 0.033 < z < 9.3 e 51 dados
de H(z) no intervalo de redshift e 0.07 < z < 2.36. Os dados de GRB foram extra´ıdos
de Demianski et al. (2016) [152], que usaram distaˆncias de luminosidade de SNe Ia da
amostra Union 2.1 ([61]) para calibrar a relac¸a˜o de Amati e determinar o mo´dulo de
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distaˆncia das GRBs. Ja´ os dados de H(z) foram extra´ıdos de [153] onde 31 dados foram
medidos atrave´s do me´todo das idades de gala´xias que evolu´ıram passivamente proposto
por [79], e 20 dados foram obtidos de medic¸o˜es de BAO em aglomerados de gala´xias.
Nossos limites para  sa˜o mostrados no plano (−ΩM) da figura (4.10). Dentro de
1σ de confianc¸a estat´ıstica, encontramos um valor de  = −0.01± 0.10 ΩM = 0.31± 0.02.
Apo´s a marginalizac¸a˜o em torno de ΩM , obtivemos um valor de  = −0.01 ± 0.09 (1σ)
(Figura (4.11)).
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Figura 4.10: Plano ( − ΩM ). Os contornos em vermelho correspondem aos dados de GRBs nos n´ıveis
1σ e 2σ. Os trac¸os em preto representam os dados de H(z). Os contornos preenchidos internos em azul
e preto representam os limites usando GRBs + H(z), nos n´ıveis 1σ e 2σ, respectivamente.
Nossos resultados esta˜o totalmente de acordo com um universo transparente ( = 0)
e corroboram com o regime de acelerac¸a˜o co´smica. Apesar de usarmos apenas dados de
H(z) e GRBs, nosso limite em  apresentou-se mais restritivo, uma vez que usamos uma
amostra maior de GRBs em relac¸a˜o a` analise de Holanda & Busti 2014 [33], que usaram 59
GRBs, representando resultados mais robustos para o paraˆmetro de opacidade co´smica.
A Tabela 4.1 mostra um resumo dos principais limites sobre o paraˆmetro de opaci-
dade co´smica apresentadas nesta dissertac¸a˜o. Como vimos, estes limites usaram dados de
diversas fontes de luminosidade tais como SNe Ia, H(z) e GRBs, atrave´s de dados em con-
junto, explorando diversos cena´rios cosmolo´gicos, incluindo uma abordagem independente
de modelo cosmolo´gico. A tabela tambe´m mostra o tipo de relac¸a˜o de parametrizac¸a˜o da
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Figura 4.11: Limites em  apo´s marginalizar o paraˆmetro ΩM . A linha preenchida corresponde a` ana´lise
H(z) + GRB.
opacidade usada nestas refereˆncias.
Refereˆncia Conjunto de dados Modelo τ(z) (1σ)
Avgoustidis et al. 2009 307 SNe Ia + 10 H(z) ΛCDM plano τ(z) = 2(z) −0.01+0.06−0.04
Avgoustidis et al. 2010 307 SNe Ia + 12 H(z) Λ CDM plano τ(z) = 2(z) −0.04+0.04−0.03
Holanda et al. 2013 581 SNe Ia + 28 H(z) Independente de modelo τ(z) = 2(z) −0.017+0.052−0.052
Holanda & Busti 2014 581 SNe Ia + 19 H(z) ΛCDM plano τ(z) = (z) −0.02+0.055−0.055
Holanda & Busti 2014 59 GRBs + 19H(z) ΛCDM plano τ(z) = (z) −0.06+0.18−0.18
Holanda & Busti 2014 581 SNe Ia +19 H(z) XCDM plano τ(z) = (z) −0.015+0.060−0.060
Holanda & Busti 2014 59 GRBs + 19 H(z) XCDM plano τ(z) = (z) −0.057+0.21−0.21
Nesta dissertac¸a˜o 161 GRBs + 51 H(z) ΛCDM plano τ(z) = (z) −0.01± 0.09
Tabela 4.1: Limites em  apresentados nesta dissertac¸a˜o, incluindo os novos dados usando GRBs e H(z).
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Cap´ıtulo 5
Concluso˜es e Perspectivas
Nos u´ltimos anos, a cosmologia observacional tem feito esforc¸os sem precedentes
para testar diversos modelos cosmolo´gicos e a existeˆncia de uma nova f´ısica no Universo.
A combinac¸a˜o de diversas medidas de distaˆncias de observa´veis tais como distaˆncias de
diaˆmetro angular de aglomerados de gala´xias, oscilac¸o˜es acu´sticas de ba´rions e frac¸a˜o de
massa de ga´s, distaˆncias de luminosidade extra´ıdas de SNe Ia e de gamma-ray bursts e
medic¸o˜es da taxa de expansa˜o co´smica H(z), tem sido uma o´tima ferramenta para testar
tais cena´rios, bem como impor limites sobre diversos paraˆmetros cosmolo´gicos.
O presente trabalho teve como objetivo apresentar diversos testes recentes do pa-
raˆmetro de opacidade co´smica e poss´ıveis desvios na “transpareˆncia do Universo”. Tal
transpareˆncia e´ baseada na conservac¸a˜o do nu´mero de fo´tons - que cruzam o espac¸o entre
a fonte e o observador atrave´s de geode´sicas nulas - e e´ prevista pela me´trica de FLRW,
sendo uma das hipo´teses que sustentam a acelerac¸a˜o co´smica. Poss´ıveis desvios na trans-
pareˆncia co´smica foram investigados atrave´s de violac¸o˜es na relac¸a˜o de dualidade das
distaˆncias co´smicas ou relac¸a˜o de Etherington, dada por DL(z) = (1 + z)
2DDA(z). Nosso
trabalho tambe´m apresentou um novo limite sobre a paraˆmetro de opacidade usando
dados recentes de GRRs e H(z).
Assumindo um modelo ΛCDM plano, e usando uma relac¸a˜o de Etherington modi-
ficada, [26] (DL = DDA(1 + z)
2+) impuseram limites no paraˆmetro de opacidade co´smica
 e obtiveram valores de  = −0.08+0.21−0.20 (usando dados de supernovas) e  = −0.01+0.08−0.09
(usando dados de SNe Ia e H(z)). Tais valores sa˜o compat´ıveis com um universo trans-
parente com 95% de confianc¸a. [27] atualizaram os limites sobre a opacidade co´smica
usando a combinac¸a˜o de dados de SN Ia com as u´ltimas medic¸o˜es da expansa˜o co´smica
na faixa de redshifts entre 0 e 2 para testar a existeˆncia de part´ıculas exo´ticas que por
sua vez apontam para uma f´ısica ale´m do modelo padra˜o, o que levam a uma fonte de
opacidade co´smica. O novo limite em torno do paraˆmetro de opacidade foi  = −0.04+0.08−0.07
a 95% de confianc¸a estat´ıstica.
Usando duas compilac¸o˜es recentes de dados de SNe Ia em comparac¸a˜o com medidas
de H(z), os autores da refereˆncia [32] impuseram limites na opacidade co´smica usando
uma abordagem independente de modelo cosmolo´gico e obtiveram  = 0, 017±0, 052 (valor
obtido apo´s a marginalizac¸a˜o, usando apenas a amostra Union 2.1 + SNe Ia SCP-0401).
Este resultado esta´ totalmente de acordo com um universo perfeitamente transparente
e um universo plano (Ωk) a um n´ıvel de 1σ. Na refereˆncia [33], os autores testaram
a opacidade co´smica usando distaˆncia de luminosidade de SNe Ia e GRB (na faixa de
(1.5 < z < 8), em comparac¸a˜o com dados de H(z) e BAO na faixa (0.1 < z < 2.30),
comparando tais dados com os modelos cosmolo´gicos ΛCDM e XCDM plano e chegaram
a quatro diferentes limites: usando dados de SNe + H(z), foram obtidos  = −0.02±0.055
(ΛCDM plano) e  = −0.06 ± 0.18 (XCDM plano), ja´ usando dados de GRB + H(z),
foram obtidos − 0.06± 0.18 (ΛCDM plano) e − 0.057± 0.21 (XCDM plano).
Usando 116 medidas de GRB ([152] em comparac¸a˜o com 51 medidas de H(z) extra´ı-
das de BAO e gala´xias antigas que evolu´ıram passivamente ([153]), apresentamos um novo
limite sobre . Obtivemos um valor de  = −0.01 ± 0.09 em 1σ de confianc¸a estat´ıstica.
Nossos resultados esta˜o totalmente de acordo com um universo transparente.
Ademais, todos estes resultados mostraram que, uma vez que dados de H(z) na˜o
sa˜o afetados por quaisquer fontes de opacidade, a comparac¸a˜o de tais medidas deH(z) com
distaˆncias de luminosidade extra´ıdas de SNe Ia ou GRBs, representam uma metodologia
eficaz para sondar o paraˆmetro de opacidade co´smica. Tais resultados (usando tanto
SNe Ia quanto GRBs), tambe´m esta˜o de acordo com um universo transparente dentro
de 1σ (68%) de confianc¸a, corroborando a` acelerac¸a˜o co´smica. Ademais, e´ importante
ressaltar que os limites impostos no paraˆmetro de opacidade  no presente trabalho via
observac¸o˜es de GRBs ainda na˜o sa˜o extremamente restritivos. O advento de instrumentos
astronoˆmicos mais sens´ıveis no futuro, podera´ proporcionar amostras maiores e, com isto,
possibilitara´ resultados mais robustos para o paraˆmetro de opacidade co´smica.
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